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RELATIF  AU  PRESENT  VOLUME. 


J’avais  depuis  longtemps  préparé  le  plus  grand 
nombre  des  matériaux  dont  ce  volume  se  compose. 
Mais  j'aurais  manqué  de  forces  pour  les  mettre  en 
oeuvre,  si  je  n’avais  pas  été  soutenu  dans  cette  tâche 
par  l'assistance  continue,  habile,  et  bienveillante,  de 
mon  petit-fils  d’adoption,  M.  Lefort.  11  me  l’a  rendue 
possible,  en  prenant  sur  lui  toute  la  portion  du  travail 
qui  m’aurait  été  la  plus  pénible  : la  vérification  des 
calculs  numériques,  le  tracé  des  figures,  la  révision 
des  épreuves,  souvent  même  le  perfectionnement  des 
détails  que  j'avais  trop  incomplètement  exposés.  Je 
ne  saurais  assez  reconnaître  combien  je  suis  rede- 
vable à son  affectueux  dévouement;  et  ce  que  je  viens 
«le  dire  n’exprime  qu’une  faible  partie  du  service  qu’il 
m’a  rendu. 

Ce  volume  contient  les  lois  des  mouvements  plané- 
taires, déduites  des  observations  qui  ont  servi  à les 
établir.  Sans  doute,  si  l’on  voulait  prendre  l’Astrono- 
mie dans  l’état  de 'perfection  où  elle  est  aujourd’hui 
parvenue,  avec  la  disposition  des  instruments  précis 
qu’elle  possède,  des  formules  mathématiques  dont 
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elle  est  pourvue;  avec  les  connaissances  maintenant 
acqilises  sur  la  forme  réelle  des  orbites  que  les  pla- 
nètes décrivent,  sur  la  variabilité  des  vitesses  qu’elles 
y acquièrent,  et  sur  la  nature  de  l’action  physique 
par  laquelle  tous  leurs  mouvements  sont  régis,  on 
pourrait  tirer  immédiatement  les  lois  de  ces  mouve- 
ments des  observations  modernes,  sans  aucun  dé- 
tour, les  obtenir  ainsi,  du  premier  coup,  définitives, 
et  en  déduire  un  code  général  d’Astronomie  plané- 
taire, dont  les  praticiens  n’auraient  plus  qu’à  suivre 
et  appliquer  les  préceptes.  Mais  des  ouvrages  de  ce 
genre  ne  peuvent  s’adresser  qu’à  des  lecteurs  déjà 
nourris  de  fortes  études,  qui  voudraient  embrasser 
les  connaissances  astronomiques  dans  toute  leur  éten- 
due et  toute  leur  sublimité,  bornant  ici  mon  ambition 
et  mes  efforts  à composer  un  livre  élémentaire,  je  me 
suis  prescrit  une  autre  marche,  plus  immédiatement 
dirigée  au  but  d’instruction  préparatoire  que  je  me 
proposais  d’atteindre.  J’ai  voulu  résumer,  avec  une 
précision  fidèle,  les  travaux  des  inventeurs,  et  mon- 
trer clairement  la  marche  des  idées,  la  succession 
d’efforts,  par  lesquels  on  est  progressivement  arrivé,  de 
l’appréciation  empirique  des  mouvements  planétaires, 
à leur  intelligence  théorique,  telle  que  nous  l’avons 
aujourd’hui.  Ces  études  rétrospectives,  peu  suivies 
depuis  qu’elles  ont  cessé  d’être  pratiquement  néces- 
saires, n’ont  pas  seulement  pour  utilité  de  faire  con- 
naître à la  jeunesse  studieuse  ce  que  la  science  mo- 
derne doit  aux  grands  observateurs  qui  l’ont  préparée. 
En  les  montrant  ainsi  à ses  yeux  daus  l’exercice  de 
leur  génie,  luttant  avec  une  infatigable  patience  con- 
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tre  I imperfection  des  instruments  et  des  méthodes  de 
calcul,  on  lui  apprend  comment  une  sagacité  habile 
et  persévérante  peut  distinguer,  saisir  les  lois  abstrai- 
tes des  phénomènes,  à travers  le  chaos  de  données 
imparfaites;  et  en  même  temps  qu’on  lui  communique 
la  connaissance  de  ces  lois,  on  l’instruit  dans  l’art  de 
les  découvrir.  Par  exemple  : tout  l’édifice  de  l’Astro- 
nomie planétaire  a été  primitivement  fondé  sur  les 
périodes  numériques  par  lesquelles  llipparque  avait 
exprimé,  pour  les  cinq  planètes  principales,  les  rap- 
ports des  durées  moyennes  de  leurs  révolutions  syno- 
diques,  à la  durée  moyenne  de  l’année,  soit  tropique, 
soit  sidérale,  qu’il  avait  adoptée.  Ptolémée  nous  a 
transmis  ces  périodes,  qu’il  emploie  comme  autant 
de  faits.  Elles  sont  d’une  exactitude  surprenante.  On 
n’avait  guère  mieux  au  temps  de  Kepler  ; et  aujour- 
d’hui même,  on  ne  trouve  que  très-peu  de  chose  à y 
changer.  Elles  comprennent  des  nombres  entiers  de 
révolutions  synodiques  tels,  qu’après  leur  accom- 
plissement, la  planète,  et  h*  soleil  en  apparence,  ou 
la  terre  en  réalité,  se  trouvent  avoir  décrit  des  nom- 
bres entiers  ou  presque  entiers  de  révolutions  com- 
plètes, dans  leurs  orbites  propres.  Ptolémée  nous  dit 
qu’Hipparques’était  spécialement  prescrit  cette  condi- 
tion de  concordance  en  les  composant.  Elle  est  en 
effet  indispensable  pour  que  les  durées  des  révolu- 
tions synodiques  qu’on  en  déduit  aient  des  valeurs 
réellement  moyennes  ; les  inégalités  périodiques  du 
mouvement  propre  des  deux  astres  comparés,  ayant 
parcouru  toutes  leurs  phases,  et  repris  finalement  les 
mêmes  valeurs.  Quel  trait  de  sagacité  n’est-ce  pas  tic 


Digitized  by  Google 


AVERTISSEMENT. 


VI  IJ 

s’être  inis  ainsi  en  garde  contre  les  effets  possibles  de 
ces  inégalités,  dont  l’existence  seule  pouvait  être  alors 
tout  au  plus  soupçonnée!  Ptolémée  ajoute  qu’Hip- 
parque  a exprimé  scs  périodes  par  les  moindres  mul- 
tiples entiers , qui  puissent  accorder  d’aussi  près  les 
durées  moyennes  des  révolutions  synodiques,  avec  la 
durée  de  l’année.  Mais  il  ne  nous  fournit  aucun  ren- 
seignement sur  le  procédé  de  calcul  qui  a dû  être  em- 
ployé pour  leur  assurer  ce  caractère;  et  il  ne  dit  pas 
même  de  quelles  données  elles  sont  déduites.  Quant 
à ce  dernier  point,  on  peut  suppléer  à son  silence.  Hip- 
parque  a dû  avoir  à sa  disposition  des  levers  de  pla- 
nètes observés  à la  vue  simple,  probablement  pendant 
beaucoup  de  siècles,  par  les  Cbaldéens  de  Babylone; 
car  il  a employé  des  données  tirées  de  cette  même 
source  ancienne,  dans  l’établissement  de  ses  périodes 
lunisolaires.  Il  a pu  y joindre  les  observations  plus 
rares  qu'il  aurait  faites  lui-même  sur  les  planètes  supé- 
rieures dans  leurs  oppositions  au  soleil,  et  sur  les  in- 
férieures dans  leurs  plus  grandes  élongations  de  cet 
astre.  Comment  est-il  parvenu  à extraire  de  tels  do- 
cuments des  périodes  moyennes  si  étonnamment 
précises?  C’est  là,  sans  doute,  une  question  de  mé- 
thode scientifique,  autant  que  d’histoire,  qui  mérite 
bien  d’être  éclaircie.  A cet  effet,  il  faut  d’abord  se 
rendre  compte  de  l’usage  que  l'on  pouvait  faire  des 
levers  et  des  élongations  des  planètes,  pour  évaluer 
les  durées  apparentes  de  leurs  révolutions.  Cette  con- 
naissance préliminaire  étant  acquise,  si  l’on  suppose 
que  l’on  a dans  les  mains  une  collection  d’observa- 
tions pareilles,  nombreuses  et  longtemps  continuées. 
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un  mode  de  discussion  critique  très-simple,  et  tout  à 
fait  conforme  à l’esprit,  ainsi  qu’aux  procédés  de  l’a- 
rithmétique grecque,  conduit,  pas  à pas,  à en  extraire 
«les  périodes  de  plus  en  plus  exactes,  qui  se  trouvent 
être  finalement  celles  mêmes  d’Hipparque,  quand  on 
les  arrête,  comme  lui,  aux  limites  probables  d’erreur 
que  l’on  ne  pouvait  pas  espérer  d’éviter  alors.  Pour 
surcroît  d’intérêt,  ce  mode  de  discussion  qui  atténue 
progressivement,  et  sûrement,  les  erreurs  individuelles 
des  données  employées , se  trouve  être  équivalent , 
dans  sa  marche  et  dans  ses  conséquences,  à notre  mé- 
thode actuelle  des  fractions  continues,  si  ce  n’est  que 
celle-ci  exprime,  par  des  formules  écrites,  la  série  des 
raisonnements.  Même,  quand  on  arrive  ainsi  à deux 
périodes  consécutives,  dont  l’une  semblerait  ne  pas  de- 
voir atténuer  suffisamment  les  erreurs,  taudis  que  l’au- 
tre serait  trop  longue  pour  être  pratiquement  établie 
ou  employée,  on  peut  en  composer  une  intermédiaire 
plus  acceptable,  qui  est  justement  celle  qu’Hipparque 
choisit  dans  de  tels  cas.  L’identité  du  procédé  im- 
plique donc,  pour  les  multiples  auxquels  il  arrive,  le 
caractère  de  minima  qu'il  leur  attribuait.  J’ai  consa- 
cré quelques  pages  à l’étude  de  ces  périodes  célè- 
bres, qui  ont  fourni  le  premier  document  théorique 
sur  lequel  toute  l’Astronomie  planétaire  a été  établie. 
Conduire  ainsi  le  lecteur  à découvrir  par  lui-même  le 
principe  de  leur  formation,  et  la  précision  assurée  des 
résultats  qui  s’en  déduisent,  m’a  paru  plus  satisfaisant 
et  plus  utile  que  de  lui  faire  accepter  directement  les 
résultats  analogues  tirés  des  observations  modernes, 
en  lui  laissant  ignorer  les  efforts  d’invention  et  de 
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travail  par  lesquels  on  les  a primitivement  obte- 
nus (*). 

*-fj-  J’ai  continué  de  diriger  le  lecteur  par  cette  même 
voie  d’invention  et  de  découvertes  progressives,  dans 
toutes  les  autres  parties  de  l'astronomie  planétaire  : 
lui  exposant  d’abord  les  méthodes  d’observation  ou 
de  calcul  au  moyen  desquelles  on  constate  les  carac- 
tères généraux  des  orbites  que  les  planètes  décrivent  ; 
leur  constitution  sensiblement  plane;  la  position  de 
leurs  nœuds  et  leurs  inclinaisons  sur  l’écliptique; 
puis  les  formes  de  ces  orbites,  les  lois  des  mouvements 
intérieurs  suivant  lesquels  les  planètes  y circulent;  et 
les  rapports  qu’ont  entre  eux  ces  mouvements  dans 
les  différentes  orbites,  à mesure  quelles  sont  plus  dis- 
tantes du  soleil.  Tous  ces  problèmes  ont  été  complè- 
tement aperçus  et  abordés  pour  la  première  lois  par 
Képler.  Toutes  les  méthodes  qui  les  résolvent,  ont  été 
successivement  inventées  et  appliquées  par  lui  dans 
son  admirable  ouvrage  intitulé  : De  Stelld  Martis. 
C’est  là  que  je  les  prends;  et  en  les  présentant  d’après 
lui,  avec  ses  nombres,  dans  l’ordre  de  nécessité  logique 
qui  les  lui  amène,  je  suis  pas  à pas  la  marche  de  son 
génie,  et  je  montre  le  rare  assemblage  de  qualités 
qui  le  distinguent:  la  justesse  de  son  coup  d’œil  pour 


(*)  Je  profile  de  l’occasion  pour  signaler  dans  celle  élude  deux 
fautes  d'impression,  d’ailleurs  faciles  à reconnaître,  qui  s'y  soûl 
glissées. 

Page  5o,  ligne  20,  2i55i°,3,  lisez  2i55ij,3. 

Page  G4,  3'  réduite  t«)R,  Usez  5()R 
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découvrir  la  voie  droite  qui  mène  à la  vérité,  à tra- 
vers les  préjugés  séculaires  de  la  science  antique;  son 
invariable  constance  à la  débarrasser  des  obstacles 
qui  l’encombrent;  les  hardiesses  de  divination  qui  le 
conduisent;  les  tentatives  heureuses  ou  malheureuses 
qui  tour  à tour  l’approchent  du  but  ou  l’en  éloignent, 
sans  jamais  le  décourager,  ni  lasser  sa  patience;  jus- 
qu’à ce  qu’enfin  il  arrive  au  succès  définitif  qui  a cou- 
ronné ses  immenses  travaux.  Quoi  de  plus  attachant, 
de  plus  profitable  pour  de  jeunes  esprits,  que  l’instruc- 
tion puisée  à une  pareille  école,  où  ils  trouvent  l’occa- 
sion inappréciable  d’apprendre  toutes  les  méthodes, 
toutes  les  découvertes  fondamentales  de  l’astronomie 
planétaire,  par  l’exemple  et  les  leçons  mêmes  de  celui 
qui  l’a  créée. 

Toutes  les  lois  phénoménales  découvertes  par  Ke- 
pler dans  les  mouvements  des  planètes  ne  sont  qu’ap- 
proximatives. On  ne  peut  apprécier  leur  juste  valeur, 
et  en  saisir  l’ensemble,  qu’après  les  avoir  vues  concen- 
trées par  Newton  dans  une  loi  unique,  celle  de  l’at- 
traction. Je  ne  pouvais  pas  me  dispenser  de  les  montrer 
réunies  par  ce  lien  commun  ; et  toutefois  le  caractère 
élémentaire  de  mon  ouvrage  ne  me  permettait  pas  de 
faire  pénétrer  ceux  auxquels  il  est  destiné,  dans  tous 
les  détails  mathématiques  de  cette  déduction  ad- 
mirable. Ils  les  trouveront  plus  tard  complètement 
exposés  dans  le  Traité  de  la  Mécanique  céleste  de 
I^aplace,  où  la  théorie  de  l’attraction  est  développée 
et  poussée  jusqu’aux  dernières  conséquences  qui  nous 
soient  jusqu’à  présent  accessibles.  Les  Traités  mo- 
dernes de  Mécanique  offrent,  île  la  même  théorie,  des. 
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analyses  abrégées  qui  forment  une  introduction  suffi- 
sante à l’étude  de  cette  grande  œuvre.  Je  me  suis  donc 
borné  à spécifier  et  à présenter  par  ordre,  la  nature 
ainsi  que  la  succession  des  raisonnements  dont  Newton 
s’est  servi,  pour  extraire  des  énoncés  de  Kepler  les 
conséquences  mécaniques  qu’ils  renferment.  Le  soin 
que  j'ai  mis  à reproduire  ainsi  la  marche  de  ses  pro- 
pres idées,  immédiatement  à la  suite,  et  pour  ainsi 
dire  en  présence  des  résultats  d’observation  aux- 
quels il  les  appliquait,  pourra,  je  crois,  offrir  en- 
core un  préliminaire  qui  ne  sera  pas  inutile  pour  l’in- 
telligence des  ouvrages  supérieurs  que  je  viens  de 
mentionner. 

Il  en  pourra  résulter  un  autre  avantage.  Au  com- 
mencement du  Livre  des  Principes , Newton  a établi 
les  véritables  lois  du  mouvement,  dans  leur  acception 
la  plus  générale.  Seulement,  il  en  a présenté  les  appli- 
cations sous  des  formes  en  quelques  points  différentes 
de  celles  que  nous  leur  donnons  aujourd’hui.  Ces 
différences  sont  peu  sensibles  dans  la  conception  et 
la  mesure  des  mouvements  rectilignes,  soit  uniformes, 
soit  continûment  variés,  suivant  des  lois  quelcon- 
ques; mais  elles  le  sont  très-essentiellement  dans  la 
manière  de  mesurer  les  mouvements  curvilignes  et  de 
les  représenter  théoriquement.  Il  est  indispensable  de 
bien  comprendre  l’idée  qu’il  s’en  forme,  pour  ratta- 
cher exactement  aux  méthodes  modernes  les  résultats 
qu’il  a obtenus  et  les  considérations  sur  lesquelles  il 
se  fonde  pour  les  obtenir;  sans  quoi  on  s’exposerait  à 
île  graves  méprises  que  d’Alembert  a judicieusement 
signalées,  mais  qui  n’ont  pas  été  toujours  évitées  par 
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clos  hommes  pourtant  fort  habiles.  En  outre,  clans  ces 
premiers  chapitres  de  la  philosophie  naturelle,  New- 
ton envisage  les  effets  calculables  des  mouvements 
sons  des  acceptions  moins  abstraites,  je  serais  tenté 
de  dire  plus  vraies,  que  celles  qu’on  admet  communé- 
ment aujourd’hui;  et  par  là  il  échappe,  dans  leur 
application,  à des  difficultés  métaphysiques  dont  on  a 
souvent  peine  à se  démêler,  quoiqu'elles  ne  portent 
nullement  sur  les  choses  mêmes,  mais  sur  les  mots  par 
lesquels  on  les  exprime.  Ce  point  de  vue,  plus  rap- 
proché des  réalités  que  celui  où  conduisent  les  abs- 
tractions suggérées  par  l’analyse  mathématique  pure, 
pourra  n’étre  pas  inutilement  offert  à de  jeunes  es- 
prits. 

Le  reste  de  ce  volume  ne  contient  que  des  expo- 
sitions de  faits  particuliers  dont  j’ai  du  resserrer 
les  détails  clans  les  limites  qu’un  livre  élémentaire 
comporte.  Je  me  suis  attaché  seulement  à en  donner 
une  notion  assez  précise  pour  inspirer  le  désir  d’en 
prendre  la  connaissance  plus  complète,  clans  les  ou- 
vrages, ou  les  Mémoires,  qui  leur  sont  spécialement 
consacrés. 

« 

En  résumé  : je  n’ai  voulu  présenter  ici  que  des  élé- 
ments d'initiation  aux  études  savantes  d’astronomie. 
Si  quelques  jeunes  gens  studieux  trouvent  cpie  je  leur 
ai  fourni  d’utiles  secours  pour  les  aborder,  j’aurai 
atteint  le  but  que  je  me  suis  proposé,  et  toute  mon 
ambition  sera  satisfaite.  Je  n’ai  travaillé  que  pour  eux. 
Quant  aux  maîtres  de  la  science,  si  quelqu’un  d’entre 
eux  daignait  parcourir  ce  volume,  il  n’y  trouverait 
sans  doute  rien  qui  ne  lui  fût  depuis  longtemps  connu, 
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mais  j’essayerai  de  désarmer  sa  sévérité  en  lui  rappe- 
lant ces  deux  vers  d’Ovide  : 

Da  veniain  scriptis,  quorum  non  gloria  nobis 
Causa,  sed  utilitas  olficiumque,  fuit. 

(Ex  Porto,  lib  III,  ep.  îx.) 


i5  AttH  1857. 
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nous  la  source  de  la  lumière  et  de  la  chaleur  qni  entretiennent  la 
vie  sur  la  terre;  le  second  cause  de  sa  proximité,  de  son  éclat, 
de  ses  phases  ; tous  deux  enfin  , comme  étant  les  régulateurs  na- 
turels des  jours,  des  nuits,  des  mois,  des  années,  des  saisons. 
Les  autres  astres  permanents,  perceptibles  à la  vue  simple  , qui 
se  déplacent  aussi,  révol utivement  dans  le  ciel,  et  que  l’on  a 
nommés  planètes,  n’offrant  pas  d’applications  immédiates  aux  be- 
soins de  la  société,  n’ont  été  observés,  pendant  bien  des  siècles, 
que  comme  des  objets  de  curiosité  ou  de  superstition;  et  lors- 
qu'enfin  les  astronomes  grecs  ont  voulu  assujettir  leurs  mouve- 
ments à des  lois  calculables,  ils  n’ont  pu  y réussir,  même  très- 
imparfaitement  , que  par  un  échafaudage  de  fictions  géométriques 
excessivement  compliquées.  Mais  toutes  res  difficultés  se  sont  éva- 
nouies , depuis  que  Copernic  eut  fait  voir  que  les  planètes  et  la 
t.  v.  i 
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terre  même  exécutent  en  réalité  leurs  révolutions  autour  du  soleil 
comme  centre.  Car,  envisages  à ce  point  de  vue,  tous  ces  mouve- 
ments se  sont  trouves  individuellement  bien  plus  simples,  et  bien 
plus  aisément  calculables  «pie  celui  de  la  lune;  de  sorte  «pie  l’or- 
dre <l«'s  idées , antre  que  celui  des  temps , nous  conduit  à placer  la 
théorie  des  planètes  avant  la  thi'orie  beaucoup  plus  complexe  «le 
la  lune. 

(i.  Dans  la  première  énumération  que  j’ai  faite  «les  astres  qu’on 
voit  briller  dans  le  ciel,  tome  Ier,  citap.  1,  j’ai  indiqué  les  parti- 
cularités les  plus  apparentes,  qui  distinguent  ceux  que  l’on  nomme 
planètes,  particularités  qui , «lès  la  plus  haute  antiquité,  ont  fait 
remarquer,  à la  simple  vue,  les  cinq  que  nous  appelons,  d’après 
les  Grecs,  Mercure,  Vénus,  Mars,  Jupiter  et  Saturne.  Observés 
au  télescope,  ces  cinq  astres  présentent  un  disque  arrondi,  d’une 
amplitude  sensible,  dont  le  contour  est  nettement  defini , sans  né- 
bulosité ni  chevelure  environnante;  la  lumière  qui  en  émane  est 
mate,  trampiillc  , et  ne  scintille  jamais  comme  celle  des  étoiles  , 
même  dans  les  cas  oit  les  images  de  celles-ci  paraissent  le  plus 
agitées.  J’ai  annoncé  aussi  que  depuis  l’année  1781,  jusqu’en  184  1 
où  je  publiais  ce  premier  volume,  le  télescope  avait  fait  apercevoir 
ciu«|  autres  planètes.  Aujourd'hui,  en  t856,  au  moment  où  ceci 
s’imprime,  on  en  a découvert  encore  trente  et  une  de  plus,  ce  «pii 
porte  actuellement  leur  nombre  total  à quarante  et  une.  Parmi  ces 
trente-six  nouvelles,  dont  l’existence  était  restée  ignonie  pendant 
tant  de  siècles,  deux  seulement, que  l’on  appelle  L’ranus  et  Nep- 
tune , offrent  un  disque  d’une  amplitude  appréciable  aux  instru- 
ments. Les  autres,  vues  dans  les  plus  puissantes  lunettes,  sons- 
tendent  un  diamètre  angulaire  si  petit,  qu’elles  paraissent  comme 
de  simples  points  stellaires.  Mais  on  les  reconnaît  tout  d'aboril 
pour  de  véritables  planètes,  à leur  mouvement  propre,  à la  nettetc 
de  l’image  focale  qu’elle  donnent,  et  parce  que  leur  lumière  ne 
scintille  point.  L’étude  suivie  de  leur  déplacement  parmi  les  étoiles 
confirme  ensuite  ces  premiers  aperçus,  en  constatant  qu’elles  sui- 
vent chacune  une  route  spéciale,  périodiquement  révolutive,  comme 
les  planètes  anciennement  connues,  et  «ju'elles  la  par«'ourent  avec 
une  stricte  conformité  aux  lois  de  mouvement  établies  pour  celles-ci 
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par  Képler.  Cette  dernière  assimilation  résulte  de  l'application 
même,  toujours  heureuse  et  féconde, que  l’on  fait  de  ces  lois,  pour 
calculer  la  inarche  ultérieure  de  chaque  planète  nouvellement  aper- 
çue, quand  on  a seulement  fixe  un  petit  nombre  de  ses  positions 
successives  par  des  observations  continuées  durant  peu  de  jours. 
Afin  de  bien  comprendre  les  fondements  logiques  de  cette  impor- 
tante induction,  il  faut  se  rappeler  l’exposition  abrégée  que  j’ai 
faite  du  travail  de  Képler  sur  les  planètes,  et  en  particulier  sur 
Mars,  aux  pages  4*5  et  suivantes  du  tome  IV.  Après  avoir  rap- 
porté les  trois  relations  phénoménales  auxquelles  il  était  parvenu, 
j'ai  annoncé  que  Newton  les  avait  résumées  en  une  seule,  qui  en 
est  une  déduction  nécessaire , et  qui  exprime  la  loi  de  la  force  mé- 
canique , simple  et  unique , en  vertu  de  laquelle  les  mouvements 
des  planètes  et  des  comètes  sont  opérés.  De  là  , par  un  calcul  ma- 
thématique général  et  sûr,  on  conclut  la  forme , la  situation  et 
toutes  les  particularités  de  l’orbite  d’un  astre  soumis  à une  telle 
force , quand  on  a seulement  observé  trois  de  ses  positions  appa- 
rentes vues  de  la  terre.  Appliquant  donc  ce  calcul  à une  planète 
nouvellement  aperçue , on  en  infère  toute  sa  marche  ultérieure, 
dans  l’hypothèse  d'identité  de  la  force  qui  la  régit;  et  l’accord  de 
ses  positions  réelles  avec  celles  que  le  calcul  lui  assigne,  complète 
la  certitude  de  l’induction  , en  même  temps  qu’elle  assure  désor- 
mais pour  toujours  la  connaissance  de  la  planète.  Telle  est  au- 
jourd’hui la  méthode  dont  les  astronomes  sont  en  possession.  Elle 
exige  des  calculs  beaucoup  trop  élevés  pour  être  expliquée  dans 
un  livre  où  l'on  se  propose  seulement  d’établir  les  fondements 
physiques  de  l’astronomie.  Je  ne  pourrai  donc  qu’indiquer  les  ou- 
vrages spéciaux  dans  lesquels  les  géomètres  l’ont  présentée  sous 
les  diverses  formes  qu’elle  peut  prendre.  C’est  ce  que  je  ferai  plus 
tard.  Mais  déjà,  d’après  l’indication  que  je  viens  de  donner  de  la 
marche  logique  par  laquelle  on  y arrive  , on  voit  qu’elle  repose 
entièrement  sur  les  trois  lois  déduites  par  Képler  des  seules  obser- 
vations faites  sur  les  cinq  planètes  anciennement  connues.  II  faut 
donc  reprendre  ici  l’étude  des  apparences  phénoménales  qu’elles 
présentent,  avec  plus  de  détail  que  nous  ne  l'avons  fait  dans  l'ex- 
posé préliminaire  du  tome  IV,  page  4*5,  qui  avait  seulement  pour 
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luit  de  nous  guider  dans  le  calcul  dos  mouvements  apparents  du 
soleil  ; et  tel  va  être  l’objet  des  paragraphes  suivants.  Pour  ne  pas 
commettre  de  cercle  vicieux  dans  cette  recherche  rétrospective,  il 
faudra  évidemment  y procéder  comme  l’ont  fait  effectivement  les 
astronomes  , c’est-à-dire  par  de  simples  calculs  trigonomélriques, 
en  profitant  de  la  connaissance  séculaire  qu’on  a eue  du  mouve- 
ment révolutifde  ces  astres,  pour  choisir  dans  leurs  positions  suc- 
cessives celles  où  il  convenait  le  mieux  de  les  observer,  afin  de  dé- 
couvrir la  forme  véritable  des  orbites  qu'elles  parcouraient.  F.t, 
comme  toutes  les  méthodes  que  l’on  a progressivement  imaginées 
pour  résoudre  les  diverses  parties  de  ce  grand  problème,  ont 
été  conçues  ainsi  qu'appliquées  en  employant  les  subdivisions 
sexagésimales  du  cercle  et  du  jour,  je  les  adopterai  aussi  générale- 
ment dans  l’exposé  qui  va  suivre,  à moins  de  cas  exceptionnels, 
où  j’aurai  soin  d’avertir  que  j'v  renonce  momentanément.  Car, 
bien  que  les  subdivisions  décimales  eussent  l'avantage  de  simpli- 
fier les  opérations  numériques  que  nous  aurons  à effectuer,  sur- 
tout quand  elles  porteront  sur  de  grands  nombres , nous  ne  pour- 
rions les  introduire  qu’en  appliquant  aux  données  d’observations 
des  anciens  astronomes  des  transformations  qui  les  déguiseraient, 
et  qui  donneraient  ainsi  au  lecteur  des  difficultés  inutiles  pour  les 
retrouver  dans  les  ouvrages  originaux  d’où  nous  les  extrairons. 

5.  Commençons  par  Vernis,  qui  est  la  plus  apparente  de  toutes 
les  planètes.  Il  n’est  presque  personne  qui  n’ait  remarqué  une  belle 
étoile  qui  brille  quelquefois  le  soir  à l’occident,  un  peu  après  le 
coucher  du  soleil , et  que  l'on  nomme  pour  cette  raison  l 'étoile  du 
soir.  C’est  Vénus.  En  l’observant  de  suite  pendant  quelques  jours , 
on  s’aperçoit  qu’elle  ne  reste  pas  constamment  à la  même  distance 
angulaire  du  soleil.  Elle  s’en  écarte  vers  l’orient  jusqu’à  un  cer- 
tain ternie  qui  est  d’environ  45°  sexagésimaux  , ou  -j-  de  l’hémi- 
sphère céleste;  après  quoi  elle  semble  retourner  vers  cet  astre  ; et, 
comme  on  ne  peut  ordinairement  la  voir  à la  vue  simple  que  lors- 
que le  soleil  est  sous  l’horizon,  elle  n’est  plus  visible  alors  que  quel- 
ques instants  immédiatement  après  le  coucher  de  cet  astre,  bientôt 
elle  se  couche  en  même  temps  que  lui , et  l’éclat  de  la  lumière 
du  soleil  empêchant  de  l’apercevoir,  on  la  perd  tout  à fait  de  vue. 
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Mai*  au  bout,  de  quelques  jours,  ou  découvre,  le  malin,  vers 
l'orient,  une  belle  étoile  qui  ne  paraissait  pas  auparavant.  Elle  ne 
se  montre  d’abord  que  peu  d’instants  avant  le  lever  du  soleil,  et 
on  la  nomme,  pour  celte  raison,  V étoile  <lu  matin  (*).  Elle  s’éloi- 
gne de  jour  en  jour  de  cet  astre  vers  l’occident , et  devance  ainsi 
de  plus  en  plus  son  lever.  Mais , après  s’en  être  écartée  dans  ce  sens 
jusqu’à  un  certain  terme,  qui  est  d’environ  45°  sexagésimaux,  elle 
retourne  vers  lui,  et  se  lève  tous  les  jours  plus  tard  ; enfin,  elle  le 
rejoint  de  nouveau  , se  lève  avec  lui , et  on  cesse  de  l’apercevoir. 

C’est  alors,  ou  du  moins  c’est  quelques  jours  après,  que  l’on 
revoit  à l’occident  l'étoile  du  soir,  à peu  de  distance  du  soleil.  Eu 
se  dégageant  de  ses  rayons,  elle  s’en  éloigné  de  nouveau  vers  l’o- 
rient, ets’en  rapproche  ensuite,  toujours  suivant  les  mêmes  lois. 

Ces  mouvements  alternatifs,  observés  depuis  plus  de  deux  mille 
ans  sans  interruption  , nous  indiquen*évidemmcnt  que  l’étoile  du 
soir  et  l'étoile  du  matin  ne  sont  qu’un  seul  et  même  astre.  Ils 
nous  apprennent  aussi  que  cet  astre  a un  mouvement  propre,  en 
vertu  duquel  il  oscille  autour  du  soleil , et  se  montre  dans  le  ciel , 
tantôt  avant,  tantôt  après  lui. 

Voilà  ce  que  l’on  peut  apercevoir  à la  vue  simple;  mais  l’admi- 
rable invention  du  télescope  permet  de  pousser  beaucoup  plus 
loin  ces  observations. 

3.  En  observant  Vénus  au  télescope,  on  voit  qu’elle  a des  pha- 
ses comme  la  lune.  Le  soir,  lorsqu’elle  se  rapproche  angulaire- 
ment  du  soleil , par  le  mouvement  rétrogradé  qui  la  porte  alors 
vers  l’occident,  elle  présente  un  croissant  lumineux,  dont  les 
pointes  sont  tournées  vers  l’orient,  c’est-à-dire  du  côté  du  ciel 
oppose  au  soleil.  La  largeur  apparente  de  ce  croissant  diminue  de 
jour  en  jour,  à mesure  que  Vénus  se  rapproche  de  lui.  Mais, 


( ')  Elle  a été  désignée  ainsi  chez  les  Égyptiens  dès  les  temps  Pharaoni- 
ques. La  Bible  lui  denne  un  nom  qui  se  traduit  en  latin  par  laici/er,  porte- 
lumière.  Les  Grecs  l'appelaient  Ewrpspcs,  porteur  de  l'aurore.  Ces  diserses 
dénominations  semblent  dater  d'une  époque  où  l'on  n'avait  pas  encore  re- 
connu que  Vctoile  du  matin  et  l 'étoile  du  soir  ne  sont  qu'un  même  astre, 
amene  tour  & tour  à l'occident  ou  à l'ouest  du  soleil,  par  son  propre  mou- 
vement autour  de  lui. 
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après  qu’elle  l’a  dépassé,  lorsqu’elle  reparaît,  le  malin  , de  l’autre 
côté  de  cet  astre,  les  pointes  du  croissant  sont  tournées  du  côte 
opposé,  c’est-à-dire  vers  l’occident,  la»  phase  lumineuse  augmente 
peu  à peu  de  largeur  à mesure  que  l’écart  occidental  s'agrandit, 
et  quand  il  atteint  sa  limite,  la  portion  lumineuse  du  disque  a la 
forme  d’un  demi-cercle,  dont  la  convexité  est  tournée  vers  le  so- 
leil. Vénus  est  alors  dans  son  premier  quartier.  Après  avoir  paru 
momentanément  stationnaire  dans  cette  position,  elle  reprend  sa 
marche  vers  l’orient,  et  se  rapproche  angulairement  du  soleil. 
Dans  ce  retour,  à mesure  qu’elle  revient  vers  lui , la  portion  éclai- 
rée de  son  disque  augmente,  s’arrondit,  et  quand  elle  a rejoint  le 
cercle  de  latitude  qui  passe  par  le  centre  du  soleil , si  elle  se  trouve 
assez  distante  de  l’écliptique  pour  qu’on  puisse  l’apercevoir  encore 
avec  des  lunettes,  on  la  voit  complètement  ou  presque  totalement 
ronde  ; de  sorte  qu’on  peut  4ire,  alors , qu’elle  paraît  pleine.  Plus 
tard  , la  continuité  de  sa  marche  vers  l’orient  l’ecarlant  du  soleil 
dans  ce  sens,  son  disque  commence  à s’échancrer,  et  la  grandeur 
de  la  portion  lumineuse  qu’il  nous  présente  décroît  progressive- 
ment par  les  mêmes  périodes  qu’elle  avait  suivies  dans  son  augmen- 
tation. Il  se  réduit  de  même  à un  demi-cercle  convexe  vers  le  so- 
leil , quand  l’écart  oriental  atteint  son  maximum  d’amplitude,  ce 
qui  nous  montre  la  planète  dans  son  dernier  quartier.  Dès  lors  son. 
mouvement  devenu  rétrograde  la  rapproche  angulairement  du  so- 
leil; la  portion  lumineuse  de  son  disque  se  rétrécit  par  degrés,  et 
finit  par  devenir  à peine  perceptible,  ou  tout  à fait  nulle,  quand 
elle  se  retrouve  dans  le  même  cercle  de  latitude  que  lui. 

4.  Ces  phénomènes,  découverts  par  Galilée,  nous  montrent 
donc  Vénus  comme  une  sorte  de  lune  tournant  autour  du  soleil, 
et  éclairée  par  sa  lumière.  Toutes  les  observations  confirment  cette 
vérité. 

Lorsque  Venus  paraît  pleine,  elle  est  au  delà  du  soleil  par  rap- 
port à la  terre  ; aussi  son  diamètre  apparent  est  alors  fort  petit,  et 
ne  va  quelquefois  qu’à  3o"  décimales  (*).  Au  contraire,  lorsque 


(*)  Dan*  roui  ce  chapitre  , où  il  n’est  question  que  d’aperçus  générai!», 
j 'expliquerai  les  plu»  grands  et  les  plus  petits  diamètre»  apparent*  «les  pli 
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ses  phases  diminuent  et  (pie  sa  face  éclairée  se  trouve  de  plus  en 
plus  opposée  à nous  , son  diamètre  apparent  augmente  : elle  est 
donc  alors  beaucoup  plus  près  de  la  terre.  Enfin , dans  l’inter- 
valle qui  sépare  sa  disparition  le  soir  et  sa  réapparition  le  matin  , 
on  la  voit  quelquefois  se  mouvoir  sur  le  disque  du  soleil,  avec 
l’apparence  d’une  tache  ronde  et  noire;  elle  est  alors  entre  la 
terre  et  le  soleil , et  son  diamètre  apparent  est  le  plus  grand  qu’on 
observe  dans  une  même  révolution  ; il  s’élève  quelquefois  jus- 
qu’à .84".  . , 

Ces  diminutions  et  ces  accroissements  ne  sont  pas  seqsiblesà  la 
vue  simple , à cause  de  l'irradiation  qui  dilate  un  peu  les  diamètres 
apparents  des  objets  , et  d’autant  plus  qu'ils  sont  éclairés;  les  plia  - 
ses  de  Vénus  augmentant  d’étendue  lorsque  cet  astre  se  trouve 
placé  au  delà  du  soleil,  l’accroissement  de  sa  lumière  compense, 
pour  nos  yeux,  l’augmentation  de  sa  distance;  mais  le  télescope 
détruit  ces  illusions,  et  nous  indique  les  variations  réelles  de  la 
distance  par  celles  du  diamètre  apparent. 

H.  L’orbite  de  Vénus  n’embrasse  pas  la  terre;  car  si  cela  était, 
celte  planète  viendrait  quelquefois  en  opposition  avec  le  soleil,  et 
la  terre  se  trouverait  alors  entre  elle  et  cet  astre  : ce  qui  n’arrive 
jamais.  Son  orbe  n'est  pas  non  plus  tout  entier  au  delà  du  soleil 
|»up  rapport  à la  terre;  puisque,  si  cela  était,  Vénus  ne  se  trouve- 
rait jamais  entre  la  terre  et  le  soleil,  au  lieu  qu’elle  nous  cache 
parfois  des  points  de  son  disque.  Enfin , tandis  que  le  soleil  se 
meut , ou  semble  se  mouvoir,  sur  le  contour  de  l’ccliptique,  Vénus 
l’acconipagne,  sans  s’écarter  jamais  de  lui  au  delà  de  certaines 
limites  d'élongations , ou  de  digressions  apparentes  , dont  l'ampli- 
tude , vue  de  la  terre , ne  varie  guère  qu’entre  44°  5^'  et  47°  4^'. 
Cos  faits  réunis  prouvent  évidemment  que  Vénus  se  meut  autour 


na-tes  en  nombre»  ronds  de  secondes  de  la  division  décimale,  comme 
Lapines*  l a fait  dans  le  Système  du  monde  : ce  qui  facilite  l'appréciation  des 
rapport»  do  leurs  distances  extrêmes  à la  terre,  lesquelles  sont  en  raison 
inverse  de  cea  valeurs  Mais,  à la  (in  du  § 12,  je  donnerai  un  tableau  plus 
exact  do  ces  valeurs , calculées  par  M.  Largctoan , en  secondes  de  In  division 
sexagési  male. 
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du  soleil  dans  une  orbite  rentrante , que  cet  astre  emporte  avec  lui 
sur  l’écliptique  dans  son  mouvement  annuel.  La  marche  progres- 
sive des  phases  de  cette  planète  indique  de  plus  qu’elle  est  opaque, 
non  lumineuse  par  elle-même,  et  à peu  près  sphérique.  Tontes 
ces  conséquences  ont  été  également  déduites  des  observations  op- 
tiques par  Galilée.  Je  n'ai  fait  ici  que  les  reproduire  à peu  prés 
comme  il  les  a exprimées  dans  le  troisième  de  ses  Dialogues  sur  le 
système  du  monde , édit,  de  Florence , i632  , page  3a  i . 

6.  L’orbe  de  Vénus  s’offrant  à nous  sous  des  points  de  vue  dif- 
férents dans  ses  positions  successives,  il  en  doit  résulter  une  foule 
d’irrégularités  et  de  bizarreries  apparentes  , lorsqu’on  veut  rap- 
porter ces  mouvements  au  centre  de  la  terre;  mais  cette  complica- 
tion doit  disparaître,  lorsqu’on  les  considère  par  rapport  au  so- 
ieil,  qui  en  est  le  centre  véritable.  C’est  ce  que  l’expérience  con- 
firme, comme  on  le  verra  bientôt. 

7.  Vénus  n’est  pas  la  seule  planète  qui  olTrc  les  phénomènes  que 
nous  venons  d’examiner.  Mercure  en  présente  aussi  qui  sont  ab- 
solument semblables,  mais  ses  excursions  sont  renfermées  dans  des 
limites  plus  étroites.  Leur  amplitude  est  aussi  plus  inégale,  variant 
depuis  1 7®  36'  jusqu’à  28"  20'.  Cet  astre  tourne  donc  autour  du  so- 
leil comme  Vénus,  mais  dans  un  orbe  plus  petit,  et  plus  différent 
du  cercle.  Aussi  l’a-t-on  vu,  à la  vérité  bien  rarement,  occulté 
par  elle,  et  cela  est  arrivé  le  17  mai  1737.  Quand  il  se  projette  sur 
le  soleil,  il  y paraît  comme  une  petite  tache  noire  et  ronde.  Il  est 
donc  opaque , à peu  près  sphérique,  et  ne  brille  point  d’une  lu- 
mière propre,  rpais  en  vertu  de  celle  qu’il  reçoit  du  soleil.  Sa 
proximité  de  cet  astre  le  rend  très-diflicile  à percevoir  à la  vue  sim- 
ple. On  ne  peut  le  saisir  que  pendant  peu  d’instants  le  matin  bu  le 
soir  quand  il  se  trouve  au-dessus  de  I horizon,  le  soleil  étant  au- 
dessous.  Aussi  n’a-t-il  pu  être  observé  que  trcs^imparfàitement 
dans  l’antiquité.  L’invention  des  lunettes  a permis  de  le  suivre  avec 
bien  plus  de  facilité  et  d’avantage.  On  a pu  même  mesurer  ainsi 
son  diamètre  apparent , qui  se  montre  très-variable  selon  les  po- 
sitions de  l’astre.  Sa  plus  grande  valeur  s’élève  à 34w»8,  et  la  plus 
petite  descend  jusqu'à  t5",4- 
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Mercure  et  Venus  sont  les  seules  planètes  dont  les  digressions 
autour  du  soleil  soicot  limitées.  Cesontaussi  les  seules  tpii  s’inter- 
posent "occasionnellement  entre  la  terre  et  le  soleil,  les  seules  pàr 
conséquent  dont  les  orbites  autour  de  cet  astre  ne  s’étendent  pas 
jusqu’à  la  terre.  On  les  appelle  les  planètes  inférieures. 

8.  Les  autres  planètes , au  contraire,  s’écartent  du  soleilàtoutes 
les  distances  angulaires  , sans  s’interposer  jamais  entre  la  terre  et 
cet  astre.  Elles  se  maintiennent  donc  toujours  au  delà  de  la  terre 
dans  leur  cours.  On  les  appelle  supérieures , par  opposition  aux 
précédentes. 

Le  mouvement  apparent  de  ces  planètes  est  fort  inégal  ; il  est 
tantôt  direct,  tantôt  rétrograde.  En  les  comparant  aux  étoiles  qui 
se  rencontrent  sur  leur  route , ou , ce  qui  est  bien  plus  exact , en 
observant  jour  par  jour  leur  déclinaison  et  leur  ascension  droite, 
on  voit  qu’elles  ne  restent  pas  toujours  sur  le  même  parallèle  à l’é- 
quateur : elles  ne  suivent  pas  non  plus  exactement  le  plan  de  l’é- 
cliptique. Cependant  toutes  les  planètes  anciennement  connues 
s’écartent  très-peu  de  ce  dernier  plan;  et  c’est  ce  qui  avait  fait, 
dès  la  plus  haute  antiquité , distinguer  par  une  dénomination  par- 
ticulière la  zone  du  ciel  où  elles  sont  comprises.  On  l’appelait  le 
Zodiaque , et  on  lui  attribuait  environ  io  degrés  décimaux  de 
largeur  de  chaque  côté  de  l’écliptique.  Mais  depuis  la  découverte 
des  trente-six  nouvelles  planètes,  cette  dénomination  est  devenue 
inutile;  car  Cerés,  Junon,  par  exemple,  et  surtout  Pallas,  s’écar- 
tent beaucoup  au  delà  des  limites  que  l’on  avait  voulu  assigner. 

9.  Toutes  ces  planètes,  dans  leurs  révolutions,  viennent  en 
conjonction  et  en  opposition  avec  le  soleil,  c’est-à-dire  que  dans 
certains  temps  elles  se  trouvent  du  meme  côté  que  le  soleil  par 
rapport  à la  terre,  tandis  que  dansd’autres  la  terre.se  trouveentre 
elles  et  le  soleil.  Cette  dernière  circonstance  leur  est  particulière; 
elle  n’arrive  jamais  pour  Mercure  ni  pour  Vénus  : l’analogie  porte 
déjà  à examiner  si  ces  planètes  ne  tournent  pas  autour  du  soleil, 
comme  Vénus  et  Mercure , mais  dans  des  orbites  plus  étendues.  En 
suivant  cette  idée,  on  voit  que  tous  les  phénomènes  s’y  rappor- 
tent. 
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10.  Prenons  pour  exemple  Mars  (*).  Lorsqu'on  l’observe  au 
télescope,  son  disque  parait  constamment  éclairé  et  arrondi;  il 
n’est  jamais  écliancré  comme  celui  de  Vénus  : cependant  il  éprouve 
dans  sa  forme  apparente  des  variations  très-sensibles.  Cette  forme 
est  tout  à fait  circulaire  dans  les  conjonctions  et  dans  les  oppo- 
sitions. En  passant  d’une  de  scs  positions  à l’autre,  elle  se 
rétrécit  peu  à peu,  et  prend  la  forme  d’un  ovale  plus  ou  moins  res- 
serré. Ce  passage  se  fait  toujours  d’une  manière  lente  et  pro- 
gressive. 

Ces  phénomènes  nous  apprennent  que  Mars  est  un  corps  opa- 
que, et  à peu  près  sphérique,  qui  reçoit  sa  lumière  du  soleil.  Ils 
sont  très-bien  représentés,  en  supposant  cette  planète  en  mouve- 
ment dans  une  orbite  rentrante  qui  embrasse  la  terre  et  le  soleil. 
Il  y a même  une  liaison  si*  nécessaire  de  cette  conséquence  avec 
les  phénomènes,  que  ceux-ci  ne  peuvent  pas  être  vrais,  sans 
qu’elle  le  soit  également.  En  effet,  si  Mars  n’embrassait  pas  la 
terre,  il  ne  viendrait  jamais  à l’opposition;  et  s’il  n’embrassait 
pas  le  soleil,  de  sorte  qu’en  venant  à la  conjonction  il  passât  entre 
la  terre  et  cet  astre,  il  devrait  paraître  échancré  comme  Vénus  et 
la  lune,  au  lieu  qu'il  reste  toujours  arrondi. 

Déplus,  le  diamètre  apparent  de  Mars  augmente  en  venant  de 
la  conjonction  à l’opposition  ; il  diminue,  en  allant  de  l’opposition 
à la  conjonction.  Ainsi,  dans  le  premier  cas,  Mars  s’approche  de 
la  terre;  dans  le  second,  il  s’en  éloigne.  la»  variations  de  son 
diamètre  apparent  sont  très-considérables.  Sa  plus  grande  valeur 
est  de  qo",  sa  plus  petite  de  i8";  les  distances  correspondantes 
sont  entre  elles  comme  18  est  à qo,  ou  dans  le  rapport  de  i à 5, 
c’est-à-dire  que  Mars  est  cinq  fois  plus  éloigné  de  la  terre  dans  le 
second  cas  que  dans  le  premier. 

Ces  grandes  différences  nous  apprennent  que  la  terre  n'est  pas 


(*)  Mars  so  fait  remarquer  entre  les  planètes  par  sa  couleur  notablement 
i ouge.  Les  Égyptiens  ries  temps  Pharaoniques  l’ont  appelé,  sur  leurs  mo- 
numents, llorus,  le  rouge;  les  Grecs  rappelaient  aufiottf , l 'enflammé. 

. Ce  caractère  physique,  qui  lui  est  particulier,  s’est  ainsi  maintenu  à tous  los- 
yCUX  depuis  près  do  cinquante  siècles 
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au  centre  du  mouvement  de  Mars.  En  nous  laissant  guider  par 
l’analogie,  il  est  beaucoup  plus  naturel  de  penser  que  cette  planète 
se  meut  autour  du  soleil,  ainsi  que  Mercure  et  Vénus;  alors  cet 
astre  emportera  aussi  l’orbe  de  Mars,  sur  l’écliptique,  dans  son 
mouvement  annuel  : les  plus  grandes  et  les  plus  petites  distances 
de  Mars  à la  terre  devront  avoir  lieu  lorsque  le  soleil  se  trouvera 
à l’apogée;  ce  sera  donc  alors  que  l’on  devra  observer  les  plus 
grands  ou  les  plus  petits  diamètres  apparents  de  cette  planète. 
C’est  aussi  ce  que  l’expérience  confirme,  et  l’on  doit  en  conclure 
que  Mars  tourne  autour  du  soleil. 

11.  La  marche  des  phénomènes  que  présentent  les  autres  pla- 
nètes dont  l’orbite  embrasse  la  terre,  et  que  l’on  nomme  pour 
cette  raison  supérieures,  est  absolument  la  même  : elle  nous  con- 
duira donc  aux  mêmes  conclusions;  seulement  les  variations  que 
la  forme  apparente  de  leur  disque  éprouve,  sont  beaucoup  moins 
sensibles,  et  cette  forme  s’écarte  moins  du  cercle:  ce  qui  prouve 
que  leur  distance  an  soleil  est  beaucoup  plus  considérable  que 
celle  de  Mars;  car  s’il  existait  une  planète  assez  éloignée  du  soleil 
pour  que  l’orbe  solaire  pût  être  regardé  comme  un  point  par  rap- 
port à cette  distancé,  et  que  cependant  la  planète  pût  être  aperçue 
de  la  terre,  les  apparences  qu’elle  nous  offrirait  seraient  sensible- 
ment les  mêmes  que  si  nous  étions  placés  au  centre  du  soleil,  et 
si  elle  tournait  autour  de  cet  astre,  en  recevant  de  lui  sa  lumière. 
Son  disque  nous  paraîtrait  donc  toujours  sous  la  forme  d’un 
cercle,  les  variations  de  ses  phases  étant  trop  peu  considérables 
pour  qu’on  pût  les  apprécier. 

12.  Afin  de  rendre  plus  sensibles  les  variations  qu’éprouvent 
les  distances  des  planètes  à la  terre,  j’ai  réuni,  dans  le  tableau 
suivant,  leurs  plus  grands  et  leurs  plus  petits  diamètres  apparents, 
tels  qu’ils  sont  donnés  par  l’observation.  Il  faut  remarquer  que  les 
planètes  Cérès,  Pallas,  Pesta , Junon,  ainsi  que  toutes  les  autres 
plus  nouvellement  découvertes,  sont  trop  petites  pour  qu’on  ait 
pu  jusqu’à  présent  déterminer  leurs  diamètres  avec  quelque  ap- 
parence de  certitude. 
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15.  Nous  sommes  donc  conduits  par  ces  réflexions  à considérer 
le  soleil  comme  placé  à peu  près  au  centre  de  tous  les  orbes  pla- 
nétaires, et  les  entraînant  avec  lui  sur  l'écliptique  dans  son  mou- 
vement annuel. 

Mais  supposerons-nous  maintenant  que  cet  astre  emporte  réelle- 
ment ces  orbites,  ainsi  que  l’admettait  Tycho-Brahé?  ou  plutôt, 
avec  Copernic  et  Galilée,  regarderons-nous  ce  mouvement. comme 
une  apparence  produite  par  le  mouvement  réel  île  la  terre,  qui, 
nous  transportant  successivement  dans  les  différents  points  de 
l’écliptique,  nous  montre  le  soleil  et  les  orbites  des  planètes,  dont 
il  est  le  centre,  comme  tournant  avec  lui  autour  de  nous? 

Assurément,  si  nous  nous  laissons  guider  par  l'analogie,  tou- 
jours si  évidente  dans  les  ouvrages  de  la  nature,  nous  serons 
portés  puissamment  à embrasser  cette  dernière  opinion;  car  alors 
le  soleil  devenant  le  centre  commun  de  notre  système  planétaire, 
la  symétrie  est  rétablie  complètement. 

Néanmoins,  comme  nous  n’avons  pas  encore  rassemble  toutes 
les  preuves  qui  pourront  décider  l’alternative,  et  qu’elles  se  mul- 
tiplieront sans  doute,  à mesure  que  nous  étudierons  le  système 
du  monde,  contentons-nous  d’avoir  envisage  ce  dernier  état,  de 
choses  comme  possible.  Oublions  la  terre;  et,  nous  plaçant  par 
la  pensée  au  centre  du  soleil,  essayons  d’v  transporter  nos  ob- 
servations. 
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Considérations  générales  sur  la  détermination  des 
mouvements  planétaires  par  les  données  que  les 
observations  astronomiques  peuvent  fournir.  Indi- 
cation des  problèmes  divers  que  nous  aurons  suc- 
cessivement à résoudre  pour  établir,  logiquement 
et  avec  certitude,  les  lois  physiques  de  ces  mou- 
vements. 

14.  Cette  étude,  comme  toutes  celles  que  l’Astronomie  nous  ;t 
déjà  présentées,  nécessitera  deux  ordres  de  recherches,  distinctes 
par  leur  but , comme  par  le  degrc  de  précision  que  nous  devrons 
exiger.  Nous  chercherons  d’abord  à fixer  isolément  les  condi- 
tions physiques  des  mouvements  de  chaque  planète",  par  des  ap- 
proximations qui  diffèrent  très-peu  des  réalités.  Nous  essayerons 
ensuite  de  perfectionner  ces  approximations,  en  liant  leurs  résul- 
tats individuels  par  des  relations  mathématiques  qui  en  embrassent 
l’ensemble,  comme  nous  l’avons  fait  déjà  pour  le  soleil.  Compa- 
rant ensuite  les  relations  ainsi  obtenues,  pour  les  orbites  des 
différentes  planètes,  nous  résumerons  ce  qu’elles  présenteront 
de  commun  à toutes,  et  nous  en  verrons  sortir  les  trois  lois 
générales  de  leurs  mouvements  que  Képler  a découvertes. 

La  réalisation  de  ce  travail  exigera  la  démonstration  successive 
d’un  certain  nombre  de  faits  et  de  propositions,  que  je  vais  énoncer 
ici  à l’avance,  dans  l’ordre  logique  suivant  lequel  nous  devrons  les 
établir  d’après  les  observations. 

Nous  déterminerons  d’abord  les  mouvements  révolutifs  moyens 
des  cinq  planètes  autour  du  soleil,  en  choisissant  des  positions 
telles,  qu'elles  aient  parcouru  dans  leurs  orbites  respectives  des 
nombres  entiers  de  circonférences  complètes,  ou  presque  com- 
plètes, afin  que  toutes  les  inégalités  de  leur  marche  locale  aient 
pu  s’v  accomplir,  et  disparaître  dans  le  résultat  total,  par  com- 
pensation. 
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Mous  prouverons  ensuite  que  chacun  de  ces  astres  se  meut  au- 
tour du  soleil  dans  une  orbite  sensiblement  plane,  dont  le  plan 
passe  par  le  centre  du  soleil.  Nous  déterminerons  les  directions 
actuelles  des  traces  de  ces  plans  sur  l’écliptique,  ainsi  que  les  quan- 
tités angulaires  dont  ils  lui  sont  respectivement  inclinés. 

Ces  deux  éléments  étant  connus,  chaque  rayon  visuel  mené  de 
la  terre  à une  planète,  à un  instant  donné,  ira  percer  le  plan  de 
son  orbite,  en  un  point,  dont  la  position  absolue  pourra  être  cal- 
culée relativement  à la  terre  et  au  soleil.  De  là  nous  déduirons 
en  toute  rigueur,  pour  le  même  instant , la  longitude  et  la  latitude 
héliocentrique  de  la  planète,  ainsi  que  la  longueur  de  son  rayon 
vecteur  mené  du  centre  du  soleil,  exprimé  en  parties  du  demi 
grand  axe  de  l’orbe  terrestre.  Nous  en  conclurons  l’angle  que  ce 
rayon  forme,  dans  le  plan  de  l’orbite,  avec  la  droite  qui  passe 
par  ses  nœuds.  Ces  résultats  ne  pourront  être  qu'approximatifs, 
parce  que  les  rayons  visuels  menés  de  la  surface  terrestre  à la  pla- 
nète devraient  y être  remplacés  par  les  rayons  qui  seraient  menés 
au  même  instant  du  centre  même  de  la  terre.  Cela  exigerait  donc 
une  rectification  de  parallaxe  qui  devra  se  calculer  et  s’appliquer 
comme  nous  l’avons  exposé  en  général  au  chap.  XXII  du  tome  III. 
Mais  cette  correction  , que  l’on  ne  peut  jamais  omettre  dans  le 
calcul  des  observations  de  la  lune  à cause  de  sa  proximité,  sera 
ici  beaucoup  moindre  et  toujours  fort  petite,  parce  que  la  distance 
des  planètes  à la  terre  est  toujours  très-considérable  comparative- 
ment au  rayon  de  celle-ci.  Nous  pouvons  donc  provisoirement  la 
négliger  et  la  rejeter  dans  une  seconde  approximation  que  nous 
parviendrons  à effectuer,  quand  nous  aurons  déterminé  les  dimen- 
sions absolues  des  orbes  planétaires , et  de  l’orbe  terrestre  même  , 
comparativement  aux  dimensions  du  globe  terrestre. 

Chaque  observation  géocentrique  d’une  planète  nous  faisant 
ainsi  connaître  la  grandeur  actuelle  de  son  rayon  vecteur  hélio- 
centrique en  parties  d’une  même  unité  de  longueur,  et  l’angle 
q\te  ce  rayon  forme  avec  la  trace  du  plan  de  l’orbite  sur  l’éclip- 
tique, nous  pouvons,  soit  graphiquement,  soit  par  le  calcul,  con- 
struire la  courbe  que  la  planète  décrit  dans  ce  plan  autour  du  soleil. 
Nous  trouverons  alors,  comme  l’a  annoncé  Kepler,  que  toutes 
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ces  .courbes  sont  sensiblement  îles  ellipses  iloni  le  soleil  occupe 
un  des  foyers,  et  dans  lesquelles  le  rayon  vecteur  mené  au  soleil 
trace  des  aires  proportionnelles  aux  temps.  Nous  pourrons  donc 
déterminer  les  positions  actuelles  des  axes  de  ces  ellipses  dans 
chaque  orbite , ainsi  que  les  grandeurs  respectives  de  ces  mêmes 
axes  et  de  l’excentricité,  en  parties  du  demi  grand  axe  de  l'ellipse 
terrestre  pris  pour  unité  commune  de  longueur.  Nous  confirme- 
rons tous  ces  résultats  par  une  vérification  inverse,  en  prouvant 
qu’avec  les  éléments  des  orbites  ainsi  définis,  et  les  deux  lois  de 
mouvement  obtenues  dans  les  ellipses,  on  peut  représenter  et 
prédire  les  positions  apparentes  de  chaque  planète,  pour  tout 
instant,  dans  les  étroites  limites  d’erreur  qu’une  première  approxi-, 
mation  comporte  : ce  qui  permettrait  d’en  construire  des  Tables 
isolées,  telles  que  les  astronomes  ont  pu  en  avoir  depuis  l’époque 
de  Kepler  jusqu'à  celle  de  Newton. 

Enfin  quand  ces  faits  seront  individuellement  établis  pour  cha- 
cune des  cinq  planètes  , il  ne  restera  plus  qu’à  comparer  les  temps 
de  leurs  révolutions  sidérales,  et  les  longueurs  des  grands  axes 
de  leurs  ellipses,  pour  mettre  en  évidence  la  troisième,  loi  de 
Kepler , qui  lie  tous  les  éléments  séparés  de  notre  système  plané- 
taire en  un  seul  faisceau. 

Tel  est  le  plan  que  je  me  suis  tracé,  et  que  je  me  propose  de 
remplir  dans  les  chapitres  qui  vont  suivre. 
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CHAPITRE  III. 

Détermination  des  mouvements  révolutifs  moyens 
fine  les  cinq  planètes  exécutent  autour  du  centre 
du  soleil. 

Section  I.  — Considérations  préliminaires. 

lit.  Les  observations  vont  nous  apprendre  que  le  mouvement 
l'évolutif  des  cinq  planètes  autour  du  soleil  est  constamment  di- 
rigé d’occident  en  orient,  comme  celui  de  la  terre  autour  de  cet 
astre.  La  vitesse  angulaire  moyenne  de  ces  mouvements  devient 
moindre  à mesure  que  les  corps  qui  les  exécutent  sont  placés  à 
une  plus  grande  distance  de  leur  centre  commun  de  circulation; 
et  les  longueurs  absolues  des  arcs  qu’ils  décrivent,  en  temps  égal, 
sur  leurs  orbites  propres,  décroissent  aussi  à mesure  que  celte 
distance  augmente.  Après  avoir  constaté  les  caractères  généraux 
et  les  valeurs  propres  des  moyens  mouvements,  si  l’on  étudie  les 
détails  des  mouvements  vrais,  on  y découvre,  comme  dans  celui  de 
la  terre,  des  variations  locales  de  vitesse,  qui  se  reproduisent  pé- 
riodiquement, A chaque  retour  de  la  planète  aux  mêmes  points  de 
son  orbite;  mais  jamais  son  mouvement  ne  devient  nul,  ni  rétro- 
gradé, en  réalité.  Les  apparences  contraires  sont  des  effets  pure- 
ment optiques,  produits  par  les  déplacements  simultanés  de  la 
planète  et  de  la  terre  d’où  nous  l’observons.  Il  importe  de  con- 
stater ces  illusions  et  d’en  dépouiller  les  phénomènes,  avant  de 
chercher  à découvrir  leurs  lois  véritables.  C’est  ce  que  nous  allons 
faire  dans  cet  aperçu  préliminaire,  en  nous  aidant  des  fig.  t , a,  3, 
4,  PI.  I.  Les  deux  premières  s’appliquent  aux  planètes  dites  infé- 
rieures, comme  étant  toujours  plus  proches  du  soleil  que  la  terre; 
les  deux  autres  aux  planètes  dites  supérieures.,  comme  étant  tou- 
jours plus  loin  qu’elle  , de  lui.  Ces  quatre  figures  sont  construites 
d’après  des  principes  semblables,  et  accompagnées  de  notations 
littérales,  analogues  entre  elles.  On  n’y  trouvera  d’autres  différences 
que  celles  que  nécessitaient  la  grandeur  et  la  position  relative  des 


Digitized'by  Google 


nojW 

centre 


renter' 

entiii- 

Je 

t-vient 
iCCf  J 
ition; 
t'pl’ 
celle 
ra«‘ 

e Irf 
j i* 

P 

i de 

r(p 

rt" 

/j 

n- 

/e 

is 


PHYSlQl!*,  ’ • 1 7 ' ■ 

orbes  que  l’on  comparait  à celui  de  la  terre,  selon  qu’il  les  en- 
veloppe ou  en  est  enveloppé.  ■ ; • 

10.  Je  considère  d'abord  les  Jîg.  i et  ?..  Elles  sont  tracées 
dans  le  plan  de  l'écliptique.  La  courbe  extérieure  sur  laquelle 
on  a marqué  les  points  T0,  T,,  représente  l’orbite  rentrante,  dé-: 
rrite  par  la  terre  autour  du  soleil  S.  La  configuration  circulaire 
qu’on  lui  a donnée,  n'a  pas  d’autre  motif  que  de  simplifier  le 
mode  de  construction,  sans  intervenir  en  rien  dans  les  raisonne- 
ments. La  courbe  intérieure  sur  laquelle  on  a marqué  les  points 
V, , V, , représente  la  projection  orthogonale , faite  sur  l’écliptique, 
de  l’orbite  rentrante  décrite  hors  de  ce  plan,  autour  du  soleil  S, 
par  une  planète  inférieure,  Vénus  ou  Mercure.  Le  sens  du  mouve- 
ment révolutif,  dans  les  deux  orbites  comparées,  est  indiqué  par 
des  flèches  courbes , qui  le  désignent  comme  dirigé,  pour  toutes 
deux,  de  l’occident  du  ciel  vers  l’orient,  particularité  qui  sera 
- tout  à l’heure  prouvée  par  le  fait.  D’après  les  spécifications  pré-  » 
eédentes,  les  droites  ST,,  ST,  représenteront  en  direction  et  en 
grandeur  absolue  les  rayons  vecteurs  menés  du  soleil  à la  terre  ; 
mais  les  droites  SV,,  SV,  ne  représenteront  que  les  projections 
faites  sur  l’écliptique  des  rayons  vecteurs  menfedu  soleil  à la  pla- 
nète, ce  que  l’on  nomme  astronomiquement  ses  distances  accotir- 
nes  héUncetitrirjacs.  En  élevant  sur  ces  droites  des  cercles  de  la- 
titude perpendiculaires  à l’écliptique,  la  planète  se  trouvera  dans 
leur  plan,  sur  les  normales  à l’écliptique,  menées  par  les  points 
V, , V,.  La  droite  T,  V,  est  donc  aussi  la  projection  de  la  distance 
absolue  qui  existe  à chaque  instant  entre  la  planète  et  là  terre.  On 
l’appelle  la  distance  accourcie  géocenlrii/ue. 

Parmi  tontes  les  positions  relatives,  que  la  terre  et  la  planète 
peuvent  prendre  en  vertu  de  l’inégalité  qui  existe  entre  leurs 
mouvements  circulatoires,  j’en  choisis  qui  soient  telles,  que  les 
deux  corps  mobiles  sc  trouvent  compris  dans  un  même  cercle  de 
latitude,  dont  la  trace  sur  l’écliptique  sera  conséquemment  une 
droite  T,SV,,  passant  par  le  soleil  S.  Cela  peut  arriver  de  deux 
manières.  Dans  l’une,  représentée  fîg.  i,  la  planète  V,  sc  trouve- 
au  deli»  du  soleil  S,  relativement  à la  terre  désignée  par  T,  : c'est  ~ 
<•«  *jue  l’on  appelle  une  conjonction  supérieure.  Dans  l’antre,  repré- 
t.  v.  ? 


Digitized  by  Google 


ASTRONOMIE 


18 

scntéc  fi  g.  a,  la  planète  V,  se  trouve  en  deçà  du  soleil  relative- 
ment à la  terre  T„:  c’est  ce  que  l’on  appelle  une  conjonction  infé- 
rieure. Ces  deux  genres  de  rencontres  s’opèrent  successivement 
dans  toutes  les  parties  des  deux  orbites  en  vertu  de  l'incommen- 
surabilité des  temps  dans  lesquels  l’un  et  l’autre  sont  décrits. 
J’expliquerai  plus  loin  comment  on  peut  déterminer  et  fixer  par 
observation  les  instants  précis  où  chacune  de  ces  coïncidences  se 
réalise  : pour  le  moment,  il  me  suffit  qu’elles  soient  évidemment 
possibles;  et  je  prends  nos  deux  figures,  comme  adaptées  à chacun 
de  ces  cas. 

17.  Je  considère  d'abord  la  première,  qui  s'applique  à une  con- 
jonction supérieure . Par  la  terre  T, , je  mène,  dans  l'écliptique  , 
la  droite  indéfinie  T,T«,  dirigée  au  point  équinoxial  T,  d’où 
les  longitudes  se  comptent,  sur  ce  plan  même,  en  allant  de  l’oc- 
cident vers  l’orient.  Pour  simplifier  les  considérations,  j'admet- 
trai que  ce  point  est  celui  on  se  trouvait  l’équinoxe  vernal  moyen 
à une  époque  connue  t »,  à partir  de  laquelle  on  compte  le  temps  t , 
et  qu’on  le  prend  pour  origine  fixe  des  arcs  de  longitude,  relatifs 
à tonte  autre  époque  quelconque.  Cette  convention  faite,  si  l’on 
suppose  la  trace  commune  T0SV0  prolongée  indéfiniment  vers  S,, 
tlans  la  plage  opposée  du  ciel  stellaire,  l’angle  S, T,  T»  sera  la 
longitude  géoccntriqnc  commune  de  la  planète  et  du  soleil  à l'in- 
stant de  la  conjonction  considérée  , longitude  que  je  nommerai  /,. 
Si  l’on  veut  établir  autour  du  soleil  S un  système  analogue  de  dé- 
signations angulaires,  on  n’aura  qu’à  mener  la  droite  ST»,  pa- 
rallèle à T,To,  et  compter  les  arcs  de  longitude  à partir  de  ce 
nouvel  axe,  dans  le  même  sens  que  les  précédents.  Alors,  sous  la 
conjonction  supérieure  ici  considérée,  la  longitude  héliocentriquc 
de  la  planète  V,  sera  encore  I. , comme  la  géoccntriqnc,  mais  la 
longitude  heliocentrique  de  la  terre  T„  sera  180*4- 

Je  laisse  maintenant  écouler  un  petit  intervalle  de  temps,  par 
exemple  un  jour,  depuis  la  conjonction.  La  terre,  continuant  sa 
marche  propre,  se  sera  transportée  sur  son  orbite  en  un  autre 
point  T, , situé  sur  notre  figure  à l’occident  de  sa  position  prece- 
dente; si  de  là  on  mène  dans  l'écliptique  la  droite  indéfinie 
T.  T »,  parallèle  à T»  T »,  ce  sera  le  nouvel  axe  d'où  partiront  les 
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longitudes  géoren  triques  comptées  autour  de  T,.  Le  nouveau 
rayon  vecteur  T,S,.mené  de  la  terre  au  soleil,  étant  prolongé 
indéfiniment  vers  la  plage  opposée  du  ciel  en  S',  la  branche  SS'  s’é- 
cartera de  SS» , vers  l'orient , d’un  certain  angle  S0SS',  ou  t,  qui 
sera  égal  à T,ST, , que  la  terre  a décrit  autour  «lu  soleil,  en  sens 
oppose.  Si  de  T,  on  mène  T,  S',  parallèle  à T,St,  la  longitude  du 
soleil , devenue  T»T,S',  sera  évidemment  -t-  t. 

Pendant  ce  même  intervalle  d’un  jour,  écoulé  depuis  la  con- 
jonction, Ta  planète  V,  a dû  pareillement  se  déplacer  sur  son  or- 
bite propre  et  se  transporter  en  un  autre  point  V,.  Or,  si  on  l’ob- 
serve du  point  T, , dans  cette  nouvelle  position  qu’elle  a prise,  on 
trouve  toujours  que  le  nouveau  cercle  de  latitude  géoceritrique 
T,V| , qui  la  contient,  est  devenu  plus  oriental  que  T,  S'.  De  sorte 
que  la  longitude  géocentri«|ue  de  la  planète  T,T,V|  est  maint«> 
nant  /,  -t-v-t-K,  plus  grande  que  celle  du  soleil  de  l’angle 
oriental  V,T,S',  ou  K , que  l’on  appelle  Y élongation.  Ainsi  le  mou- 
vement géocentrique  de  la  planète,  en  partant  «le  sa  conjonction 
supérieure,  aura  été  direct. 

Je  dis  de  plus  «pie,  dans  ces  mêmes  circonstances,  son  mou- 
vement angulaire  hrliocentriquc  V,  SV,  a été  pareillement  direct, 
et  plus  considérable  que  celui  de  la  terre.  En  effet,  si  on  le  sup- 
pose moindre,  ou  égal,  le  point  V,  tombera  dans  l’intérièur  de 
l’angle  S' SS,,  ou  sur  la  branche  SS'  même  , auxquels  cas  l’élonga- 
tion E sera  occidentale,  ou  nulle,  mais  ne  pourra  être  orientale 
comme  elle  l’est  effectivement.  Or  ce  sens  spécial  qu’elle  affecte 
s’observe  dans  toutes  les  conjonctions  supérieures;  et  comme  elles 
se  réalisent , avec  le  temps,  sur  tous  les  points  quelconques  du' 
contour  de  l’orbite  que  décrit  la  planète,  la  meme  conclusion  s’v 
applique  en  géuéral  ; c’est-à-dire  que  le  mouvement  révolutif  de  la 
planète  autour  du  soleil  est  toujours  direct,  et  angulaircment  plus 
rapide  que  celui  de  la  terre,  dont  l’orbe  enveloppe  le  sien. 

18.  Ceci  reconnu , nommons  a l’angle  V,  SV, , que  le  rayon  vec- 
teur de  la  planète  a décrit. autour  du  soleil  dans  l’intervalle  d'un 
jour,  en  partant  de  la  conjonction.  Ce  sera  le  mouvement  hèlioeen- 
trique  diurne  de  ta  planète.  L’angle  moindre  S,  SS',  égal  à son  op- 
posé T.  ST, , que  nous  avons  nommé  t,  est  le  mouvement  iir/io- 
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erntriqtte  diurne  de  la  terre.  L'excès  du  premier  sur  le  second 
V,SS',  ou  o — r,  s’appelle  le  mouvement  synndiquc  diurne  de 
la  planète.  On  l’a  ainsi  nommé  parce  que  c’est  lui  qui,  en  se  con- 
tinuant, fait  revenir  la  planète  sur  la  même  direction  visuelle,  ou 
plus  éxaclement  dans  le  même  cercle  de  latitude  géocentriqne  que 
le  soleil.  Désignons  le  généralement  par  la  lettre  <r . nous  aurons, 
dans  les  circonstances  que  représente  la  Jîg.  i, 

(0  o—u  — r. 

Les  inégalités  que  les  mouvements  propres  de  la  planète  et  de  la 
terre  éprouvent  dans  les  diverses  portions  de  l’une  et  de  l’autre 
orbite,  font  varier  quelque  peu  les  valeurs  absolues  des  angles 
diurnes  net  r , suivant  les  points  respectifs  de  ces  orbites  où  la  con- 
jonction s’opère,  ce  qui  réagit  nécessairement  sur  l’angle  a , qui 
exprime  leur  différence.  Mais  la  valeur  absolue  de  n est  toujours 
essentiellement  positive  , dans  les  cas  représentés  par  notre fg.  t . 

19.  Les  trois  angles  du  triangle  T,  SV, , formé  à chaque  instant 
par  la  terre , le  soleil  et  la  projection  de  la  planète  sur  l’éclipti- 
que, ont  reçu  des  dénominations  dont  l’emploi  revient  sans  cesse 
dans  l’ctude  des  mouvements  planétaires.  Je  Saisis  donc  cette  oc- 
casion de  les  indiquer.  J’ai  déjà  dit  que  l’angle  à la  terre,  qui  a son 
sommet  en  T,,  s’appelle  Y élongation  ; l’angle  à la  planète,  qui  a 
son  sommet  en  V, , s’appelle  la  parallaxe  annuelle  ; ou,  plus  con- 
venablement, la  parallaxe  du  grand  orbe,  prostaphœresi t orbis, 
parce  que  c’est  l’angle  sous  lequel  la  planète  voit,  à chaque  in- 
' stant,  le  rayon  de  l’orbe  que  la  terre  décrit.  Enfin,  le  troisième  an* 
gle,  qui  a son  sommet  au  soleil  en  S,  s’appelle  la  commutation.' 
Cette  expression  conventionnelle  offre  un  sens  analogue  à celui  de 
parallaxe.  Ce  dernier  angle,  étant  le  supplément  de  S' SV, , a pour 
valeur  i8o”  — <r  ou  180  — ta  -t-  t. 

40.  Je  considère  maintenant  la  fig.  2,  qui  représente  une  con- 
jonction inférieure.  Sa  discussion  nous  deviendra  bien  facile  par 
analogie,  les  mêmes  lettres  y étant  appliquées  aux  mêmes  détails. 
D’abord,  au  moment  de  la  conjonction  , le  soleil  S et  la  planète  V, 
ont  la  même  longitude  géocentrique  T «T,  S„.  Un  jour  plus  lard  , la 
terre  a décrit  autour  du  soleil  l’angle  T,ST,  , que  nous  nommons 
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t ; *l  «lie  est  venue  en  T,.  Pendant  ce  même  intervalle  de  temps , 
l.i  planète  a quitté  le  point  Va,  et  s'est  transportée  quelque- part 
eu  V, , sur  son  orbite  propre.  Or,  dans  ce  cas,  on  trouve  quel’e- 
longation  ST,  V, , qui  s’observe,  est  toujours  à l’occident  du  so- 
leil S.  Oonc,  en  raisonnant  ici  comme  nous  l'avons  fait  sur  la 
Jig.  i , nous  conclurons  pareillement  de  cette  particularité  que  le 
mouvement  héliocentrique  de  la  planète,  depuis  la  conjonction,  a 
été  direct,  et  angulairemcnt  plus  rapide  que  celui  de  la  terre.  Le 
caractère  occidental  de  l’élongation  en  quelque  point  des  deux 
orbites,  où  la  conjonction  inférieure  s’opère,  prouve  encore 
que  ces  deux  résultats  ont  toujours  lieu  dans  la  continuité  du  mou- 
vement de  la  planète,  comme  la  Jig.  t nous  l’avait  appris. 

En  désignant  ici  par  a l’angle  diurne  V,  SV,  décrit  autour  dti 
soleil  parla  planète  pendant  que  la  terre  a décrit  l'angle  T,ST,,  ou 
t;  l’excès  du  premier  sur  le  second,  ou  o — r,  représentera, 
comme  dans  l’autre  figure,  le  mouvement  synodique  pour  le 
même  intervalle  de  temps;  or,  en  le  nommant  s,  nous,  aurons 
comme  tout  à l’heure 

(l)  *7  — O T , 

«■quation  qui  pourra  donner  occasionnellement  à a des  valeurs 
quelque  peu  différentes  entre  elles,  mais  constamment  positivés. 

21.  Si  par  le  soleil  S on  mène  dans  l’écliptique  la  droite  ST  „ * 
dirigée  au  point  équinoxial  fixe  T,,  les  longitudes  héliocentrjques  , 
devront  être  comptées  à partir  de  cette  droite,  en  allant  de  l’occi- 
dent vers  l’orient.  Celle  du  point  V,  sera  alors  plus  grande  que 
celle  du  point  V,;  et  ainsi  le  mouvement  héliocentrique  de  longi- 
tude, considéré  depuis  la  conjonction , aura  été  direct.  Quant  au 
mouvement  géocenlrique  de  longitude,  qui  est  mesuré  par  la  dif- 
férence des  angles  T.T.V, , T.T,  V, , le  caractère  toujours  occi- 
dental de  l’élongation  E ne  suffit  pas  pour  nous  apprendre  s'il 
sera  direct,  nul,  ou  rétrogradé,  quoique  ce  dernier  cas  soit  celui 
qui  se  réalise  toujours  dans  les  circonstances  que  nous  considé- 
rons. En  effet , la  question  revient  à savoir  si  une  droite  menée  sur 
Pécliptique  du  point  T, , parallèlement  à T, S, , passera  ù l’orient  ou 
à l' occident  de  V,,  ou  sur  ce  point  même.  Or,  ecs  trois  supposi- 
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lions  sont  géométriquement  compatibles  avec  une  élongation  oc- 
cidentale E,  laquelle  se  réalisera  toujours  à l’occident  de  T,  S,  si  le 
mouvement  angulaire  ta  de  la  planète  autour  du  soleil  S surpasse 
le  mouvement  angulaire  t de  la  terre  autour  de  cet  astre,  dans 
un  même  temps,  quelque  petit  que  soit  d'ailleurs  l’excès  du  pre- 
mier sur  le  second.  Le  caractère  toujours  rétrograde  des  longitu- 
des géoeentriques  que  l'on  observe  dans  les  conjonctions  inférieu- 
res de  Mercure  et  de  Vénus,  doit  donc  dépendre  à la  fois  de  ce 
que  ces  deux  planètes  circulent  autour  du  soleil  plus  rapidement 
tpie  la  terre,  et  aussi  des  rapports  de  grandeur  qui  existent  entre 
les  distances  du  soleil , auxquelles  ces  inégales  vitesses  de  circula- 
tion sont  appliquées. 

22.  Pour  rendre  cette  connexion  manifeste,  faisons  aux  cir- 
constances géométriques  du  problème  une  modification  qui  les 
simplifiera  sans  les  dénaturer.  Considérons  les  orbites  comme  des 
cercles  exacts,  décrits  concentriquement  autour  du  soleil  S,  dans 
le  plan  de  l’écliptique  même  , et  dont  les  rayons  respectifs  soient  s 
pour  la  planète,  r pour  la  terre,  p étant  moindre  que  r.  Attachons 
ensuite,  par  hypothèse,  à ces  rayons,  des  mouvements  angulaires  n 
et  r,  dont  les  grandeurs  leur  soient  réciproques,  en  sortequ’on  ait 

pn  = rr. 

Cela  conservera  la  condition  exigée  que  a surpasse  t.  Appliquons 
maintenant  cette  relation  aux  angles  V„  SV, , T0ST,,_/î".  2,  décrits 
dans  les  deux  orbites  depuis  la  conjonction  inférieure,  en  les  sup- 
posant assez  petits,  c’est-à-dire  décrits  dans  un  même  intervalle 
de  temps  assez  court,  pour  que  l’on  puisse  les  considérer  comme 
sensiblement  proportionnels  à leurs  sinus.  Alors  l’équation  qui 
les  concerne  pourra  s’écrire  sous  la  forme  suivante  : 

p sin  ta  = rsin  r. 

En  se  reportant  à notre  fig.  2,  p sin  ta  est  la  longueur  de  la  per- 
pendiculaire V , v,  menée  du  point  V,  sur  la  droite  T„SS, , où  la 
conjonction  s’est  opérée;  et  rsinr  est  la  longueur  de  la  perpen- 
diculaire analogue  T,0, , menée  du  .point  T,  sur  la  même  droite.  Ces 
deux  perpendiculaires  se  trouvant  égales,  d'après  la  relation  sup- 
posée, il  en  résulte  que,  dans  cette,  loi  de  mouvement,  la  droite 
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Ti  V V'  est  parallèle  à la  drdileT,  VaS„.  l’ai  conséquent,  la  longitude 
géorentrique  T»T,V,  , quia  lieu  très-peu  de  temps  «près  Idconjoifc- 
tion  Sera  égale  à la  longitude  géorentrique  T»T,  V, , qui  avait  lieu 
dans  la  conjonction  même;  et  il  est  aisé  de  voir  que  la  même  égalité 
relative  subsistera  aussi , dans  les  mêmes  limites  d’approximation, 
pour  les  longitudes  géocentriques  quelque  peu  antérieures  à ce 
phénomène  : c’est-à-dire  que  la  planète  considérée  paraîtra  sta- 
tionnaire dans  sa  conjonction  inférieure,  si  la  relation  des  vitesses 
angulaires  et  des  distances  au  soleil  est  telle,  (pie  Je  produit  pa 
soit  égal  à pr.  Suppose/.-le  plus  grand,  la  planète  paraîtra  directe 
dans  la  conjonction-;  moindre,  elle  paraîtra  rétrograde.  Ce  der- 
nier cas  est  celui  qu’on  observe  toujours  dans  les  circonstances 
que  nous  considérons.  Ainsi  la  relation  des  vitesses  angulaires  aux 
distances,  qui  s’y  trouve  établie  par  la  nature,  doit  donner  prj 
moindre  que  rr  pour  les  planètes  inférieures  comparées  à la  terre. 

23.  Soient  T et  P les  durées  des  révolutions  sidérales  de  la 
terre  et  de  la  planète,  exprimées  l’une  et  l’autre  en  jours  moyens 
solaires.  Si , par  approximation , nous  voulons  considérer  les  niim- 
vcments  révolutifs  comme  tout  à fait  uniformes,  eu  les  évaluant 

. 3Go°  3(>o"  , . 

pour  i jour,  u sera — — i et  r,  — — — Ces  valeurs  substituées 

dans  la  lelation  que  nous  avons  admise,  donnent  en  la  renversant 

P T 

p r 

c’est-à-dhe  que  les  durées  des  révolutions  sidérales  seraient  pro- 
portionnelles aux  rayons  des  orbites,  et  ainsi  les  ares  décrits  en 
un  même  temps  auraient,  dans  toutes,  d’égales  longueurs.  La  loi 
véritable,  (pii  a etc  découverte  par  Kepler,  est  autre.  Il  en  ré 
suite,  comme  nous  le  prouverons  plus  tard  : 


En  l'appliquant  à une  planète  inférieure,  a est  moindre  que  r,  ce 
qui  rend  P moindre  que  dans  la  relation  tout  à l’betirc  adoptée.  ' . 
Or , dans  In  supposition  d’uniformité  que  nous  avons  admise,  oit  a 
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généralement  : 


T 


donc 

po  = r t 

Dans  la  conjonction  inferieure  à laquelle  notre  fig.  2 s’applique, 
o et  t étant  supposes  de  très-petits  arcs,  pa  et  rr  représentent 
respectivement  les  longueurs  des  perpendicnlaires  menées  des 
points  Vi  et  T,  sur  la  droite  T,  V»S,  où  la  conjonction  s’est  opérée. 

Ici,  - surpassant  l’unité,  la  première  de  ces  perpendiculaires  V,e, 

•est  plus  grande  que  la  seconde  T,  0,  - Ainsi  le  rayon  visuel  T,  V, 

. s’incline  vers  l’occident  de  T„V,S,  comme  notre  figure  le  repré- 
sente ; la  longitude  géocentrique  T»T,  V,  devient  moindre  que 
T.T.V.;  et  la  planète  paraît  rétrograde,  comme  on  l’observe 
effectivement.  Elle  doit  même  se  montrer  déjà  telle,  avant  d'arriver 
à la  conjonction , comme  il  est  facile  de  le  prouver  par  un  calcul 
# pareil;  et  c’est  aussi  ce  que  l’observation  constate.  Mais  ces  ap- 
parences de  rétrogradation  ne  peuvent  exister  que  dans  les  lois 
de  mouvement , qui  font  décroître  les  vitesses  de  circulation  |>lus 
rapidement  que  les  rayons  des  orbites  n’augmentent;  en  sorte  que 
les  arcs  décrits  en  temps  égal , par  différentes  planètes,  aient  des 
grandeurs  absolues  décroissantes  à mesure  qu’elles  sont  plus  dis- 
tantes du  soleil.  Galilée  avait  bien  senti  la  nécessité  de  cette  con- 
dition pour  représenter  les  phénomènes,  quoiqu'il  ne  connût  pas 
le  rapport  exact  des  distances  aux  durées  des  révolutions  (*). 

24.  Je  passe  aux  Jîg.  3 et  4 qui  s’appliquent  aux  planètes 
. supérieures.  La  première  représente  la  planète  t»  en  conjonction 

f * ) Troisième  Dialogue  sur  le  système  du  monde,  éd.  do  Florence,  lG3a, 
page  334.  Dons  la  construction  de  la  figure  que  Galilée  emploie  pour  gxpli- 
qnor  la  rétrogradation  apparente  de  Jupiter  dans  les  conjonctions  , il  sup- 
• pose  expressément  que  les  arcs  décrits  par  cette  planète  sur  son  corde 
propre,  auront  des  longueurs  absolues  moindres  qui  les  arcs  décrits  par  la 
teéresur  le  sien  dans  le  même  temps.  Mais  il  ne  donne  pas  de  preuve  qu'ii 
en  soit  ainsi. 
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avec  le  soleil  S;  la  seconde  la  représente  en  opposition . La  courbe 
intérieure  marquée  des  lettres  T„,  T,  est  l'orbe  terrestre  situe 
dans  le  plan  de  l’écliptique,  et  la  courbe  extérieure  marquée  des 
lettres  2,,  2,  est  la  projection  4ur  ce  même  plan  de  l’orbe  réel 
décrit  par  la  planète  dans  l’espace.  Ces  figures  ne  diffèrent  essen- 
tiellement des  précédentes  que  par  la  situation  relative  des  deux 
orbites  comparées,  et  l’identité  des  notations  rendra  manifeste 
l’analogie  de  leurs  détails  avec  ceux  que  nous  avons  déjà  étudiés. 

Prenant  d’abord  la  Jig.  3,  on  voit  que  la  conjonction  s’esfope- 
rée  sur  la  droite  T»  S 2,.  La  longitude  géocentrique  du  soleil  et-  de 
la  planète,  comptée  de  l'équinoxe  fixe  T«>  était  alors  la  même, 
et  représentée  par  l’angle  Ti  T„  S,,  que  je  nomme  l„ , comme 
précédemment.  Cet  angle  /,  était  aussi,  au  même  instant,  la  lon- 
gitude héliocentrique  de  la  planète.  - 

Un  jour  plus  tard,  la  terre  s’est  transportée  en  T,,  ayant  décrit  , 
autour  du  point  S l’angle  T,  ST,  ou  t dans  le  sens  direct.  La  • 
longitude  du  soleil,  devenue  Y»  T,  S',  s’est  évidemment  accrue  . 
de  la  même  quantité,  et  est  maintenant  /,  -t-  t. 

Pendant  le  même  temps,  la  planète  s’est  pareillement  déplacée- 
sur  son  orbite  propre.  Sa  projection  2,  a été  transportée  sur  un 
autre  point  2,,  en  décrivant  autour  du  soleil  un  certain  angle 
2,  S 2,,  que  je  désigne  par  et,  sans  rien  spécifier  pour  le  moment 
quant  à sa  grandeur,  ni  même  quanta  son  sens,  oriental  nu  occi-  ’ 
dental.  Quel  qu’il  soit,  je  mène  la  droite  2,  T,,  et  je  forme  le- 
triangle  2,ST, , dans  lequel  l’angle  à la  terre  E est  l’élongation 
résultante.  Or  l’observation  prouve  deux  choses  : i°  le  mouve- 
ment géocentrique  de  longitude  a été  direct,  c’est-à-dire  que 
l’angle  T.  T,  2,  est  plus  grand  que  T. T,  2,  ; 2“  l’élongation  E est 
occidentale  à la  droite  T,  S,  comme  on  l’a  représentée  dans  I»  _ - 
figure.  Discutons  les  conséquences  de  ces  deux  faits. 

Le  premier  se  conçoit  avec  évidence,  si  l’on  veut  admettre  que-  "* 
le  mouvement  propre  de  la  planète  sur  son  orbite  a été  direct,  ce 
qui  met  le  point  2,  à l’orient  de  2,.  Toutefois  l’accroissement  de 
la  longitude  géocentrique  n’atteste  pas  incontestablement  le  sens 
du  transport;  car  on  devrait  encore  la  trouver  accrue,  si  la 'planète 
était,  resté*;  fixe  en  2,,  ou  même  si  elle  avait  reculé  vers  l’occident 
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sur  un  «les  points  de  l’arc  de  son  orbite  qui  est  contenu  entre  les 
parallèles  T,  Sa, T,  S',.  Mais,  outre  l’incoltérencë  physique  <|u  il  v 
aurait  à supposer  de  telles  inversions  du  mouvement  réel,  se  pro- 
duisant ainsi,  avec  une  constante  opportunité,  dans  « harpie  point 
quelconque  de  l’orbite  qui  se  présente  successivement  à la  con- 
jonction , la  marche  régulière  des  longitudes  géocentriqnes  tant 
avant  «pi 'après  cette  époque,  où  elle  devient  plus  rapide  que  dans 
toute  autre,  écarte  le  soupçon  de  discontinuités  pareilles;  de  sorte 
l«|n’on*peut  considérer  en  toute  assurance  le  point  2,  comme  étant 
à l’orient  de  2,.  Alors  le  sens  de  l’clongalion  E le  plaçant  à l’occi- 
dent de  la  droite  T,  SS',  on  voit  que  le  mouvement  angulaire  hé- 
liocentrique  de  la  planète  en  sortant  de  la  conjonction,  exprimé 
par  l’angle  2,  S 2,,  ou  o,  a été  direct,  et  moindre  que  2,  SS',  ou 
T0ST,,  où  t,  qui  représente  le  mouvement  hélioccntriquc  de  la 
terre  dans  le  même  intervalle  de  temps. 

Ici  l’angle  2,  SS'  ou  r — n est  le  mouvement  synodique  de  la 
planète  S ; en  le  nommant  c,  nous  aurons  donc 

(l)  a r — o. 

Cette  équation , relative  aux  planètes  supérieures,  est  analogue  à 
• celle  «pie  nous  avons  trouvée  pour  les  inférieures  aux  §§  17  et  18. 
Clle  n’en  diffère  que  par  l’inversion  de  signe  des  deux  cléments 
«|ui  composent  «r,  letpiel  reste  ainsi  toujours  positif  dans  les  appli- 
cations,  quoique  pouvant,  devant  même  offrir  quelques  variations 
de  valeur,  selon  les  points  des  deux  orbites  entre  lesquels  la  con- 
jonction s’çst  opér«;e. 

üfî.  J’arrive  enfin  à la  fig.  4,  qui  suppose  la  planète  supérieure 
en  opposition  au  soleil  S,  sur  la  droite  I,T,S.  Un  jour  plus 
lard,  la  terre  arrive  en  T,,  la  planète  en  2,  ; et  l’élongation  E,  qui 
naît  de  ces  circonstances  est,  d’après  l’observation,  toujours  occi- 
deutale  au  rayon  vecteur  ST, S',  mené  du  soleil  à la  terre,  dans 
su  nouvelle  position.  De  là  on  conclut  que  le  mouvement  angu- 
laire héliocentriquc  de  la  planète  2,  S 2,,  ou  n,  a été  direct,  et 
m'oindre  «pie T, SX,,  ou  t,  «pii  exprime  le  mouVemehf  angulaire 
luliocentrique  de  la  terre  dans  le  même  temps.  La  longitude  hélio- 
centrique  delà  planète,  T.S2,,  est  aussi  devenue  évidemment 
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plus  grande  que  dans  I opposition.  Mais,  qllanl  à la  longitude  géo- 
cenlrique  T»  T,  S, , le  caractère  toujours  < çcidental  de  l’élongation 
K relativement  à la  droite  T,  S’,  ne  suffit  pus  pour  décider  si  elle 
sera  plus  grande  que  l'initial  T.iSS0,  ou  égale,  ou  moindre; 
eonséquemment,  si  la  planète,  vue  de  la  terre,  paraîtra  directe, 
stationnaire  ou  rétrograde.  Car  ici,  comme  dans  la  Jig.  2,  le  ré- 
sultat dépendra  des  rapports  de  longueur  qu’auront  entre  eux  les 
arcs  2,  2.,  T,  T.,  considérés  comme  très-petits,  et  comme  paral- 
lèles. Supposez  2,  2(  plus  grand  (pie  T,  T, , la  marche  de  la  planète  . 
en  longitude  paraîtra  directe;  supposez-le égal,  elle  paraîtra  nulle; 
moindre,  elle  paraîtra  rétrograde.  Ce  dernier  cas  est  celui  qui  se 
réalise  toujours  pour  les  planètes  supérieures  dans  l'opposition, 
comme  pour  les  inférieures  dans  leur  conjonction  inférieure;  et 
la  condition  déterminante  de  ce  fait  est  pareille  : c’est  que  les  lon- 
gueurs absolues  des  arcs  décrits  en  temps  égal  par  lès  planètes, 
dans  leurs  orbites  propres,  décroissent  à mesure  que  ces  corps 
circulent  à une  plus  grande  distance  du  solejl.  La  loi  de  Képler, 
que  j’ai  rapportée  § 22,  satisfait  évidemment  encore  à cette  condi- 
tion, dans  le  cas  actuel,  comme  dans  celui  auquel  nous  l'avions 
d’abord  appliquée.  Car,  pour  les  planètes  supérieures,  p devenant 
plus  grand  que  r,  elle  donne  pci  moindre  que  r x.  Nous  verrons 
plus  tard  que  celte  même  loi  ne  s’accorde  pas  moins  bien  avec 
les  phénomènes,  quand  on  l’emploie  pour  déterminer  les  portions 
de  chaque  orbite,  dans  lesquelles  une  planète  désignée  doit  pa- 
raître directe,  stationnaire  ou  rétrograde.  Mais  nous  ne  pouvons 
atteindre  ces  détails  qu’après  avoir  établi  toutes  les.  conditions 
géométriques  et  numériques  suivant  lesquelles  les  mouvements 
de  circulation  autour  du  soleil  sont  opérés.  Ce  qui  précède  suffira 
pour  en  préparer  l’étude,  en  montrant  les  illusions  optiques  qui 
sc  mêlent  à leurs  apparences  observables,  et  dont  il  faut  avant 
tout  les  dégager. 

Je  reviens  encore  un  moment  it  notre  fîg.  4-  Ici, -comme  dans 
la  fig.  3,  l’angle  T,  S 2,,  ou  t — o,  est  le  mouvement  synodique 
de  la  planète.  Ainsi,  en  la  désignant  de  même  par  a , nous  aurons, 
encore 

fa  1 m — <3;  _v 
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<t  devant  avoir  toujours  des  valeurs  positives,  mais  susceptibles 
de  quelques  variations  occasionnelles 

28  bis.  Dans  les  formules  que  nous  venons  d'établir,  les  arcs 
n,  r sont  mesurés  à partir  d’un  même  point  fixe  de  l’écliptique, 
c’est  pourquoi  on  les  appelle  les  mouvements  diurnes  sidéraux. 
Mais  on  pourrait  se  proposer  aussi,  et  il  est  fréquemment  néces- 
saire, d’évaluer  les  mouvements  diurnes  de  transport  d’une  planète 
ou  de  la  terre  relativement  au  point  équinoxial  mobile.  C’est  ce 
que  l'on  nomme  ses  mouvements  diurnes  périodiques  ou  de  longi- 
tude. Je  les  désignerai  par  ct',t',  pour  les  distinguer  des  sidé- 
raux ,dont  il  est  facile  de  les  conclure. 

Nommons,  en  effet,  $•'/  la  quantité  angulaire  dont  le  point  équi- 
noxial T rétrograde  en  un  jour  sur  l’écliptique  mobile,  en  vertu 
de  la  précession.  Ce  mouvement  étant  de  sens  opposé  à celui  des 
planètes  qui  est  direct,  la  somme  des  deux  composera  leur  mou- 
vement relatif  de  longitude.  On  aura,  par  conséquent, 

cr  = U 4-  oy  , t — t 4-  oy  ; 

et , par  suite  , 

CT*  T ' =SCT  — T. 

Il  résulte  de  là  que  le  mouvement  synodique  a peut  s'exprimer 
egalement  par  la  différence  des  mouvements  périodiques  ou  sidé— 
rauxd['\\ne  planète  et  de  la  terre.  Ayant  donc  , 

pour  les  planètes  inferieures  : 

(1)  17  = ct  — t,  on  aura  de  même  (1)'  1 — a — t'; 

pour  les  planètes  supérieures  : 

(2)  0 — t — ct,  on  aura  de  même  (2)'  0 *=  t'  -*-  ct'. 

Dans  les  calculs  de  la  Mécanique  céleste , la  rétrogradation  du 
point  équinoxial,  sur  l'écliptique  mobile,  est  supposée  de  5o" , 1 , 
par  année  julicnne^le  3651, i5.  Ainsi,  quand  nous  voudrons  nous 
conformer  à celte  évaluation,  nous  devrons  prendre 

= J^  = °''’i37,66324: 
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D’après  urtc  note  que  j'insère  au  bas  de  cette  page,  à l’époque 
où  Hipparque  déterminait  les  longitudes  d’étoiles  qui  nous  restent 
de  lui,  la  rétrogradation  annuelle  du  point  équinoxial  sur  l’éclip- 
tique mobile  était  de  49" ,8?.357  (*).  On  avait  donc  alors  pour 


(*)  D'après  cc  qui  a etc  établi  dans  le  lome  IV’,  page  337,  si  l'on  co.ln))lc 
le  temps  t on  a nncos  juliennes  de  36.V  à partir  du  Ier  janvier  1800,  Parc 
do  rétrogradation  du  point  équinoxial  Y,  ?i*r  Pécliptique  mobile,  arc  que 
nous  avons  nommé  p , a l'expression  numérique  avivante  : 

<pt  = 5o*,  2 * ■+■  °*»  0001 1 X)lo5  l*  y 

ou  symboliquement 

=:  fl't  + i'f*.  - 

Nous  avons  déplus  constaté  , par  diverses  épreuves,  page  G 1 3 et  sulv. , que 
cette  expression  , et  toutes  celles  du  tableau  formé  page  337,  quoique  n'étant 
qu'approximatives,  peuvent  être  appliquées  avec  une  suffisante  exactitude 
aux  époques  les  plus  anciennes  dont  il  nous  reste  des  observations. 

Cela  posé,  si  Pou  fait  croître  t d'une  unité  dans  <pt  on  aura  „ 

M + i=  + + 

t t 

üt  , , — if,t  représente  évidemment  la  valeur  de  la  précession  annuelle, 
sur  Pécliptique  mobile,  à une  époque  séparée  du  Ier  janvier  i8oo,  par  le 
nombre  d'aonées  juliennes  l.  En  la  désignant  par  Ùipt  , et  donnant  aux  coef- 
ficients a'  et  les  valeurs  qui  leur  sont  attribuées  à la  page 337  du  tome  IV, 
il  en  résulte 

(4,35376|3) 

hpt  = So",  260^27  o", 00022  58no  t. 

Le  terme  proportionnel  h t 1 donnera  ainsi  la  vacation  de  la  précession 
annuelle  sur  Pécliptique  mobile,  aux  diverses  époques  que  l'on  voudra  con- 
sidérer. 

Dans  ce  même  tome  IV,  page  608,  nous  avonsdisctitc  trois  déterminalions 
de  longitudes  d'etoiles  dues  a Hipparque.  Leur  date  moyenne  comptée  de  1800 
est  — 1935.  En  donnant  à t cette  valeur,  le  terme  variable  de  donne 
— o",  436g6;  et  il  en  résulte  pour  la  précession  annuelle  à celte  époque 

=49",  8235;. 

Cette  valeur  surpasse  de  o" ,1  celle  que  j'avais  donnée  d'après  Laplace  à la 
page  1x7  du  tome  IV;  elle  rne  semblerait  préférable  eu  raison  di*B  données 
plus  pr<  ciscs  sur  lesquelles  elle  est  fondé*. 

Je  saisis  cette  occasion  pour  signaler  une  erreur  d'impression  , d'ailleurs 
très  évidente,  qui  a été  faite  dans  ce  même  tome  IV,  page  622.  En  transcri* 
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sa  rétrogradai  ion  diurne 


•Î-V 


49",  82357 
365,25 


364o  95oo> 


C’est  la  valeur  que  nous  devons  appliquer  aux  déterminations  de 
ce  temps. 

20.  Pour  compléter  ces  préliminaires,  il  111e  reste  à expliquer 
comment  on  peut  déterminer,  par  observation,  l’instant  précis  de 
l’opposition  ou  de  la  conjonction  d’une  planète,  ainsi  que  ses  coor- 
données angulaires,  tant  géoeentriques  qu’hélioeentriqnes,  à ce 
même  instant,  sans  employer  d’autres  secours  théoriques,  que  les 
Tables  du  soleil,  qui  doivent  être  supposées  préalablement  établies. 

Je  considère  d’abord  ce  problème  au  point  de  vue  de  son  ap- 
plication actuelle.  Je  suppose  l’observateur  établi  dans  un  obser- 
vatoire .fixe,  muni  de  tous  les  instruments  de  précision  que  nous 
possédons  pour  déterminer  les  positions  des  astres  et  mesurer  le 
temps.  Alors,  la  méthode  «pii  se  présente  le  plus  naturellement, 
et  qui  a été  longtemps  la  setde  en  usage,  est  la  suivante.  Quelques 
jours  avant,  et  quelques  jours  après  la  concordance  cherchée, 
on  détermine  par  observation  l'ascension  droite  et  la  déclinaison 
de  la  planète,  A des  instants  connus,  par  exemple  quand  elle  passe 
•au  méridien.  Après  avoir  dépouillé  ces  données  des  effets  de  la 
réfraction,  qui  sont  théoriquement  assignables,  on  en  déduit  par 
le  calcul  trigonométriipie  la  longitude  et  la  latitude  apparentes 
«le  la  planète,  dans  chaque  observation;  et  d’après  les  variations 
diurnes  de  ces  éléments,  on  calcule,  par  proportion,  l’instant 
auquel  la  longitude  a dû  devenir  égale  à celle  du  soleil,  s’il  s'agit 
d’une  conjonction,  ou  en  différer  de  180°,  s’il  s'agit  d’une  op- 
position . 

J’ai  appelé  «a»  coordonnées  apparentes  et  non  pas  gêaeentri- 


vant  la  valeur  numérique  que  doit  y avoir  la  quantité  a’,  qui  exprime  le 
déplacement  du  poinlcquinoiial  en  ascension  droite,  on  lui  a,  par  méprisé', 
appliqué  les  mêmes  chiffres  de  minutes  cl  de  secondes  qui  entrent , deux 
ii|jnes  plus  haut,  dans  la  quantité  désigner  par  J.  Sa  valeur  véritable  est 
— 4>,.a8",7,  et  c’est  ainsi  qu’elle  a «Sté  effectivement  employée  dans  le 
calcul  de  réduction  de  a'  en  a-“  qui  se  trouve  au  haut  de  la  page  Ga  i. 
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rjiir.t,  parce  que  je  ne  veux,  ni  ne  «lois  logi(|neinent  supposer  ici 
«pie  l’on  connaisse  déjà  les  correelions  «le  parallaxe  «ju’il  faut  • 
leur  appliquer,  pour  les  réduire  aux  valeurs  qu’elles  auraient  si 
la  planète  avait  été  vue  du  centre  de  la  terre,  non  «le  sa  surface. 
Par  le  même  motif,  j’admettrai  que  les  Tailles  du  soleil,  construites 
en  conformité  avec  les  observations  optiques,  donnent,  à chaque 
instant,  la  longitude  vraie  et  actuelle  de  cet  astre;  de  sorte  qu’on 
obtient  la  longitude  héliocentrique  «le  la  terre  en  y ajoutant  180", 
C’est,  en  effet  ,.ce  que  les  astronomes  ont  cru  et  pratiqué  jusqu'à 
177.8,  époque  à laquelle  Bradley  montra  qu’en  vertu  de  la  pro- 
pagation successive  et  non  pas  instantanée  «le  la  lumière,  la 
longitude  vraie  du  soleil  est  toujours  pliis  grande  d’environ  ?o” 
que  celle  qu’on  lui  voit;  «le  sorte  qu’il  faut  ajouter  à celle-ci. 
i8o°-h  7.0",  et  non  pas  180  seulement,  pour  avoir  la  véritable 
longitude  «le  la  terre  à l’instant  considéré.  .Mais  ne  devant  pas 
anticiper  sur  la  «léconverte  de  ce  fait,  «pie  l’on  appelle  Yaherra-  - 
tinn  de  la  lumière,  je  suivrai  provisoirement  l’ancienne  pratique, 
oîi  cette  rectification  était  ignori’e  ; et  j'établirai  les  lois  générales 
«les  mouvements  planétaires  en  la  négligeant  d’aboril , sauf  à la 
comprendre  «lans  une  approximation  ultérieure,  où  sa  petitesse^ 
permettra  de  l’introduire,  sans  les  altérer  essentiellement. 

27.  Je  prends  comme  exemple  une  opposition  de  Saturne,  oh-  - 
servée  par  Jactptes  Cassini  en  177.5.  C’est  le  ras  de  notre  fig.  4. 
sauf  que  le  point  équinoxial  T s’y  trouvait  dans  une  position  rela- 
tive différente  de  celle  «pie  je  lui  ai  donnée  dans  le  tracé.  Le.  tableau 
suivant  préseme  les  longitudes  apparentes  de  la  planète  vue' «le  la 
terre , telles  qu'elles  ont  été  déduites  de  sa  déclinaison  et  «le  son 
ascension  droite,  observées  dans  le  méridien  aux  instants  mar- 
qués dans  la  première  colonne.  O11  y a joint,  pour  les  mêmes  - 
instants,  les  longitudes  «lu  soleil  augmentées  4c  180",  représen  ■ 
tant  les  longitudes  hélioccntriques  de  la  terre  , qui , dans  la  figure  ,, 
équivalent  aux  longitudes  apparentes  du  point  S’,  situé  sur  le  pro- 
longement indéfini  du  rayon  vecteur  terrestre,  vers  la  plage  du 
ciel  opposé  au  soleil,  «lans  laquelle  Saturne  se  trouvait  alors. 
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citée , est  <|it 'elles  se  trouvent  égales,  la  détermination  del'incon  ■ 
nue  j résultera  de  cette  condition  même,  en  posant 

/,  + p.r  = L,  -+-  mx, 

d'où 

. .(?  '). 

\m  — a / 

et  en  remplaçant  les  symboles  littéraux  par  leurs  valeurs  numé- 
riques, on  obtiendra  _ ^ ' 

X = 1 = + 9h>0Tl4‘  ~ 91'  4m  38", 676. 

Ct‘.  calcul  s’effectue  facilement  par  les  Tables  de  logarithmes  or-, 
dinaires.  Le  temps  x , étant  ajouté  à la  première  date,  donnera  celle 
de  l’opposition  qui  sera  , en  négligeant  les  fractions  de  seconde  , 

1720  juillet  10  aih6m  t5'. 

Alors  on  pourra  calculer  le  produit  px  ou  — 284".  -j  que  l’on 

trouvera  égal  à — 107", 74, 5 ou  — 1 ' . 4^3”’»  et  en  l’ajoutant  à/, 
avec  son  signe  propre,  ce  qui  exige  qu’on  l’en  retranche  , on  aura 
la  longitude  géocenlrique  de  Saturne,  à l’instant  de  l’opposition 
même , laquelle  sera 

/,  -4-  p*  = 348"  49*  4°". 

C’est  le  résultat  auquel  Cassini  arrive.  II  est  évident  qtie  l’on  calcu- 
lerait de  même  l’instant  précis  d’une  conjonction  , pour  laquelle  on 
aurait  des  observations  antérieures  et  postérieures,  faites  à peu  do 
distance  de  cette  phase.  On  ne  peut  .pas  en  obtenir  de  telles,  pour 
les  planètes  supérieures,  parce  que  les  plans  de  leurs  orbites  sont 
si  peu  inclinés  sur  l’écliptique,  que,  lorsqu’elles  approchent  delà 
conjonction,  elles  se  projettent  sur  dos  points  du  ciel  trop  peu 
écartés  du  disque  de  cet  astre  pour  que  son  éclat  permette  de  les 
distinguer.  On  ne  peut  continuer  à les  suivre,  ou  parvenir  à les 
revoir,  qu’à  des  distances  angulaires  fort  notables  autour  de  la 
conjonction  ; et  alors  les  réductions  qu’il  faudrait  faire  subir  aux 
t.  v.  3 
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observations  pour  les  ramener  à celte  phase,  rendraient  la- déter- 
mination physique  de  celle-ci  peu  certaine.  Heureusement  les  op- 
positions y suppléent  autant  qu'il  est  nécessaire,  puisque,  s’opé- 
rant successivement  sur  tontes  les  diverses  portions  des-orbiles, 
elles  suffisent  pour  déceler  toutes  les  inégalités  des  mouvements 
angulaires.  Ces  phénomènes  s’opèrent  d’ailleurs  dans  des  condi- 
tions qui  en  rendent  l’observation  particulièrement  facile,  parce 
que  * lorsqu’ils  se  produisent,  la  planète  passe  dans  le  méridien  su- 
périeur, vers  minuit.  Les  conjonctions  des  planètes  inférieures, 
Mercure  et  Vénus,  sont  seules  pratiquement  observables,  surtout 
celles  que  l’on  appelle  inférieures  , oit  ces  astres  se  rapprochent  le 
plus  de  nous.  Le  calcul  de  ces  phénomènes  est  exactement  pareil 
à celui  que  nous  venons  d’exposer  pour  les  oppositions. 

C’est  quand  Mercure  et  Vénus  passent  dans  leurs  conjonctions, 
que  l’on  voit  occasionnellement  ces  astres  se  projeter  comme  de 
petites  taches  noires  sur  le  disque  du  soleil.  Cela  arrive  lors- 
qu’elles se  trouvent  alors  assez  proches  des  nœuds  de  leurs  or- 
bites pour  qtie  leur  latitude  apparente,  vue  de  la  surface  de  la 
terre  , se  trouve  moindre  que  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil. 

Ces  phénomènes,  qui  ont  une  très-grande  importance  en  astrono- 
mie, sont  appelés,  par  abréviation  , les  passages  fie  Mercure  et  etc 
Vénus.  Nous  en  discuterons  plus  loin  les  détails.  Ici  je  «lois  nie  bor- 
ner les  annoncer  comme  de  simples  faits. 

28.  Le  calcul  des  oppositions  cl  des  conjonctions,  tel  que  je  viens 
de  le  présenter  dans  l’exemple  précédent,  n’est  qu’approximatif. 
Pour  lui  tlonner  toute  la  précision  qu’il  exige,  et  dont  il  est  sus- 
ceptible, il  faut  y employer  certaines  précautions,  comme  aussi 
lui  ajouter  un  perfectionnement  essentiel,  dont  je  n’ai  pas  voulu 
parler  d’abord  , pour  montrer  dans  toute  sa  simplicité  le  principe 
fondamental  sur  lequel  il  repose:  d’autant  «pie  ce  perfectionnement 
n’y  peut  être  apporté  que  dans  une  seconde  approximation. 

La  première  précaution  à prendre,  c'est  d’établir  ces  phénomènes  , 
de  concordances  relativement  an  soleil  vrai,  et  non  pas  au  soleil 
moyen,  comme  le  faisait  Ptolémce , et  après  lui  Tyclio.  Ce  fut 
Kepler  qui  le  premier  les  reporta  au  soleil  vrai,  se  fondant  sur 
la  nécessité  d’obtenir  les  directions  des  ravons  vecteurs  mènes  «lu 
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centre  reWtle  cet  astre  à la  planète  , pour  connaître  suivant  quelles 
lois  de  mouvement' elle  circule  autour  de  lui.  Il  eut  à soutenir  des 
luttes  très-vives  pour  introduire  cette  amélioration  dans  la  mé- 
thode, et  Tyclio  n’y  donna  jamais  son  assentiment.  Sa  distinction 
aurait  été  à peu  près  indifférente,  si  les  oppositions  n'avaient  du 
servir  qu’à  établir  les  durées  des  révolutions  des  planètes,  et  à 
construire  des  Tables  qui  reproduisissent  arithmétiquement  leurs 
positions.  C'était  à cela  que  s’était  bornée  l’ambition  des  astro- 
nomes, jusqu’au  temps  de  Képler.  Personne  avant  lui,  pas  même 
Copernic,  n'avait  osé  prétendre  à substituer  partout,  aux  lois  em- 
piriques des  mouvements,  les  lois  physiques,  suivant  lesquelles 
ils  s’opèrent  en  réalité. 

Une  autre  préeaulion  qu’il  est  presque  supcrllu  de  rappeler 
aujourd'hui , c’est  que  les  longitudes  sur  lesquelles  on  établit  les 
conjonctions  ou  les  oppositions  soient  conclues  d’observations 
de  hauteur  et  de  passage  ayant  subi  toutes  les  corrections  recon  nues 
maintenant  nécessaires  pour  réduire  les  lieux  apparents  des  astres 
à leurs  lieux  vrais,  vus  du  centre  de  la  terre.  Au  temps  de  Képler 
on  se  bornait  à y corriger  l’effet  du  mouvement  de  précession  quq 
l'on  supposait  uniforme,  l’effet  de  la  réfraction  atmosphérique 
imparfaitement  évalué,  le  déplacement  optique  occasionné  par  lu 
|tara!iaxe  qui  s’estimait  empiriquement.  Il  n’en  pouvait  être  au- 
trement alors.  La  parallaxe  qu’il  faut  appliquer  à chaque  lieu  ap- 
parent d'une  planète,  est  l’angle  sous  lequel  le  rayon  terrestre 
■qui  aboutit  au  zénith  de  l’observateur  est  vu  du  centre  de  la 
planète,  à la  dislance  où  elle  se  trouve  de  la  terre.  Or  ces  distances 
ne  peuvent  être  connues,  pour  chaque  instant  donné,  qu’après 
qu’on  a établi  les  lois  delà  circulation  des  planètes  autour  du  so- 
leil dans  leurs  orbites  propres,  h-s  dimensions  relatives  de  ces  or- 
bites, et  que  l’on  est  parvenu  à évaluer  la  distance  absolue -d’une 
d’elles  à la  terre,  en  parties  du  rayon  terrestre  à un  instant  connu. 
Ces  lois  et  ces  rapports  ont  été  découverts  par  Képler,  sans  avoir 
une  appréciation,  ni  meme  une  notion  exacte,  des  distances  : 
absolues:  de  sorte  qu’il  n’a  pu  y employer  que  des  lieux  apparents 
non  corrigés,  ou  mal  corrigés , des  parallaxes  actuelles  propres  à 
chaque  planète.  Heureusement  ici,  comme  dans  la  plupart  des 
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grands  phénomènes  astronomiques,  le  cercle  vicieux  est  sauvé 
par  la  petitesse  des  termes  rorrectifs  qui  complètent  la  détermi- 
nation rigoureuse,  ce  qui  permet  de  les  négliger  dans  une  pre- 
mière approximation,  sans  que  les  lois  générales  s'en  trouvent 
dénaturées.  Pour  les  parallaxes  planétaires  en  particulier,  on  peut 
constater  ce  caractère  de  petitesse,  en  jetant  les  yeux  sur  le  tableau 
suivant  où  j'ai  rassemblé  , par  anticipation,  leurs  plus  grandes  et 
plus  petites  valeurs,  telles  que  nous  savons  les  déterminer  aujour- 
d’hui, en  y joignant  l’indieation  des  circonstances  dans  lesquelles 
ces  deux  extrêmes  se  réalisent,  pour  le  soleil  et  les  cinq  anciennes 
planètes,  les  seules  que  nous  devions  ici  considérer. 

Le  soleil. 

La  terre  aphélie.  Parallaxe  minimum  S'/jVij) 

La  terre  périhélie.  Parallaxe  maximum . 8",7a  jt 

Planètes  inférieures. 

La  terre  aphélie,  planète  aphélie,  on 


conjonction  supérieure.  Parallaxe  mi-  MRacrnE.  Vénus, 

nimuni 5", 8 4’>!) 

La  terre  périhélie,  planète  aphélie , en 
conjonction  inféiieurc.  Parallaxe  maxi- 
mum  i(iV>  33*, (5 


Planètes  supérieures. 

La  terre  aphélie,  planète  aphélie,  en 
conjonction  avec  le  soleil.  Parallaxe  mars,  ji'piter.  eatirse. 

minimum i“,l  i*,3  o",8 

La  lerrc  aphélie,  planète  périhélie,  en  op- 
position au  soleil.  Parallaxe  maximum.  a",ï  t ",  i 

Au  temps  de  Kepler , et  plus  d’un  siècle  après  encore , on  dé- 
terminait les  époques  des  oppositions  et  des  conjonctions , par  une 
simple  proportionnalité,  comme  nous  l’avons  fait  pour  Jupiter 
dans  le  § 27.  Mais  depuis  on  a rendu  ees  déterminations  plus 
précises,  en  y faisant  concourir  plusieurs  observations  faites  à 
peu  de  distance  du  phénomène,  comme  je  t’ai  explique  pour  les  , 
équinoxes  et  les  solstices  aux  pages  32-35  du  tome  IV.  Supposons, 
par  exemple, qu’il  s’agisse  d’une  opposition  de  Jupiter.  On  possède 
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aujourd’hui  des  Tables  de  celle  planète  <jui  donnenl  déjà  très- 
approximativemenl  sa  longitude  géocentrique  pour  tout  instant 
assigné.  Comme  elles  sont  fondées  sur  des  lois  de  mouvement 
continues  et  révolutives,  leurs  erreurs  locales  ne  peuvent  pas  varier 
par  sauts  brusques.  Elles  doivent  rester  sensiblement  constantes 
pendant  aies  intervalles  de  temps  peu  étendus.  Ceci  admis,  soit  L 
une  longitude  géocen trique  de  Jupiter,  conclue  d’observations 
faites  à l’instant  /,  peu  éloigné  de  l’opposition  , et  nommons  L,  la 
valeur  que  les  Tables  assignent  à cette  longitude  pour  le  même 
instant.  Leur  erreur  locale,  déduite  de  cette  comparaison, 
sera  L — L,  ; et  l’on  peut  admettre  que , de  là  jusqu'à  l'opposition, 
elle  restera  sensiblement  la  même.  Cherchez  alors  par  ces  Tables  la 
longitude  L,  qu’elles  indiquent  pour  le  moment  de  l'opposition. 

La  différence  L,  — I,,  pourra  être  considérée  comme  exemple  ■ 
d’erreur.  Donc,  en  l’ajoutant  à la  longitude  L,  observée  hors  de 
l'opposition,  la  somme  L 4- L,  — L,  exprimera  la  valeur  qu’on 
lui  aurait  trouvée  si  l’observation  eût  été  faite  dans  l’opposition 
précise.  Toutes  les  observations  peu  antérieures  ou  postérieures 
à ce  phénomène  pouvant  y être  ainsi  réduites,  le  résultat  moyen 
conclu  de  leur  ensemble  sera  évidemment  plus  assuré  que  si  on 
l’avait  déduit  d’une  seule,  parce  que  leurs  erreurs  individuelles 
devront  s’y  compenser  en  partie  ou  en  totalité. 

Dans  l’état  actuel  de  l’astronomie  planétaire,  les  corrections 
des  Tables  s’obtiennent  par  une  méthode  d’une  application  plus 
générale,  que  j’exposerai  en  son  lieu. 

28  bis.  Après  avoir  montré  comment  on  détermine  aujourd'hui, 
les  oppositions  et  les  conjonctions  à l’aide  des  instruments  et  des 
méthodes  modernes,  il  ne  sera  pas  inutile  d'indiquer  les  moyens 
que  les  astronomes  de  l’antiquité  employaient  pour  reconnaître 
et  constater  les  époques  de  ce  premier  genre  de  phénomènes,  le 
seul  qui  leur  fût  accessible,  puisque  les  conjonctions  ne  sojit  pas 
observables  à la  vue  simple.  En  effet,  nous  avons  reçu  d’eux  les 
mouvements  moyens  des  cinq  anciennes  planètes,  déjà  si  approxi- 
mativement évalués,  que  l’on  ne  trouve  à y faire  que  de  très-petites 
corrections.  C’est  uitc  avance  immense  qu’ils  nous  ont  léguée, 
puisque  ces  moyens  • mouvements  sont  la  base  fondamentale  de 
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toute  l’astronomie  planétaire.  Il  importe  donc  de  savoir  comment 
ils  ont  pu  les  établir. 

Pour  déterminer  les  positions  du  soleil , de  la  lune  et  des  pla- 
nètes relativement  aux  étoiles,  ou  celles  de  ees  astres  mobiles 
relativement  les  uns  aux  autres,  Ptolémée  employait  un  instrument 
appelé  l 'astrolabe,  qu’il  décrit  au  cliap.  I du  livre  V de  V Alma  geste. 
Il  consistait  en  un  assemblage  de  cercles  métalliques  évidés  à 
l’intérieur , divisés  sur  leur  contour,  tournant  ensemble  autour 
d’un  axe  idéal  fixé  dans  le  plan  du  méridien  parallèlement  à l’axe 
dé  rotation  diurne,  et  tellement  ajustés,  que  l’un  d’eux  représen- 
tant ' l’écliptique  pouvait  être  mis  en  coïncidence  avec  ce  cercle 
céleste  dans  toutes  les  positions  que  celui-ci  se  trouvait  successi- 
vement occuper  au-dessus  de  l'horizon , à chaque  instant.  A cet 
écliptique  matériel  étaient  adaptés  deux  cercles  de  latitude  A,  A, , 
mobiles  autour  de  ses  pôles,  et  pouvant  ainsi  être  ramenés  à vo- 
lonté Sur  tous  les  points  de  son  contour.  L’un,  A, , contenait  un 
cercle  intérieur,  ni°l>*le  dans  son  plan,  lequel  portait  aux  extré- 
mités d’un  deses  diamètres  deux  pinnulcs,  alignées  sur  son  centre; 
de  manière  qu'en  dirigeant  la  ligne  visuelle  ainsi  definie  vers  un 
point  quelconque  du  ciel,  la  division  tracée  sur  le  cercle  intérieur 
faisait  connaître  la  latitude  de  ce  point.  L’instrument  étant  ainsi 
établi,  lorsque  l’on  pouvait  apercevoir  simultanément  le  soleil, 
ou  une  étoile  située  dans  l’écliptique  céleste,  et  la  lune  ou  une 
planète , on  amenait  l'écliptique  matériel  h passer  par  le  soleil 
ou  par  l’étoile,  et  l’on  fixait  le  cercle  de  latitude  A au  point  d’in- 
tersection. Puis  on  amenait  le  cercle  mobile  A,  sur  l’astre  qu’on 
voulait  leur  comparer,  et  l’on  dirigeait  les  pinnules  vers  lui,  eh 
maintenant  la  coïncidence  sur  A ; cela  faisait  connaître  à cet  in- 
stant sa  latitude  absolue,  et  sa  différence  de  longitude  avec  le  soleil 
ou  l'étoile  auxquels  on  l’avait  ainsi  rapporté.  La  longitude  absolue 
de  ceux-ci  étant  censée  connue  pour  l’instant  de  l’observation, 
l’on  en  concluait  celle  de  l’autre. 

En  réitérant  la  même  manoeuvre  sur  une  planète  supérieure, 
pendant  plusieurs  nuits  consécutives,  dans  les  temps  où  on  la 
voyait  se  lever  un  peu  après  lo  coucher  du  Soleil , ou  se  coucher 
un  peu  avant  son  lever,  on  en  pouvait  conclure,  par  une  interpo- 
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talion  facile , l'instant  où 'elle  se  trouvait  en  opposition  exacte  avec 
lui,  à peu  près  comme  nous  le  faisons  nous-  mêmes,  si  ce  n’est 
Hue  les  différences  diurnes  des  longitudes  étaient  mécaniquement 
mesurées  par  l’astrolabe  bien  moins  exactement  que  nous  ne  les 
obtenons.  C’est  ainsi  que  Ptoléméc  a déterminé  les  oppositions 
qu’il  dit  avoir  observées  lui-mèmc.  Il  semble  insinuer  que  l’astro- 
labe aurait  été  inventé  par  lui.  Mais  comme.il  rapporte  des  oppo- 
sitions observées  par  Hipparque  , dont  les  éléments  sont  donnés 
exactement  sous  hr  même  forme,  il  est  vraisemblable  qu’il  n'a 
fait  qu’en  continuer  et  s’en  approprier  l'usage. 

Ptoléméc  s’est  également  servi  de  l’astrolabe  pour  déterminer 
les  maxima  d'élongation  des  planètes  inferieures,  dont  les  con- 
jonctions ne  sont  pas  observables  à la  vue  simple.  Il  est  encore  à 
présumer  qu’Hipparque  l’avait  précédé  dans  celte  application , qui 
lui  devenait  nécessaire  pour  obtenir  les  périodes  moyennes  de  ces 
phénomènes  que  Ptoléméc  rappoite  d’après  lui,  et  que  nous 
aurons  tout  à l’heure  l’occasion  d’exposer.  . 

Mais  il  faudrait  faire  remonter  l’emploi  de  cet  instrument  beau- 
coup plus  haut,  si  l’on  voulait  supposer  que  les  données  anciennes 
qu'Hipparqtte  a fait  entrer  dans  ses  calculs  des  mouvements  moyens 
ont  été  obtenus  ainsi.  Tonte  l’antiquité  nous  atteste  que  depuis 
des  temps  très-reculés  les  Chaldcens  et  les  Égyptiens  observaient 
assidûment  les  levers  du  soleil,  de  la  lune, des  étoiles  et  des  planètes. 

Au  chap.  V du  livre  IV  de  \'  Almit  geste,  Ptoléméc  emploie  trois 
éclipses  de  lunequ’il  dit  avoir  choisies  parmi  celles  qui  oui  été  obser- 
vées parles  Chaldéens  à Babjrlone;  et , ajonlc-t-  il,  il  est  écrit  que  la 
plus  ancienne  de  ces  trois  arriva  dans  la  irc  année  du  roi  assy- 
rien Mardoccmpal , laquelle  remonte  h 720  ans  avant  l’ère  chré-  > ' 

tienne.  Il  ne  leur  a pas  emprunté  d'éclipses  de  soleil , qui  ne 
pouvaient  lui  servir  pour- l’établissement  de  scs  théories,  d’où  l’on 
11e  doit  nullement  conclure  qu’ils  n’en  auraient  ni  vues,  ni  men- 
tionnées dans  leurs  registres.  Le  seul  établissement  de  la  période 
luni-solaire  de  (j585*  j-  suppose  une  longue  série  d’observations 
attentivement  suivies  et  comparées.  Quant  aux  levers  et  aux 
couchers  des  planètes,  Ptoléméc,  an  chap.  VII  du  livre  XIII, 
reconnaît  que  les  meilleures  observations  de  ces  phénomène^,  et  les 
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plus  nombreuses,  ont  été  faites  par  les  Chaldéens  sur  le  parallèle 
de  la  Phénicie;  et  par  les  Égyptiens,  ainsi  que  par  les  Grecs,  sur 
des  parallèles  peu  différents.  A la  vérité,  au  cliap.  II  du  livre  IX, 
il  expose  avec  raison  les  incertitudes  que  ce  genre  d’observations 
présente  pour  la  détermination  des  inégalités  planétaires.  Mais 
il  ne  dit  pas  l'utilité  dont  elles  ont  pu  être  pour  déterminer  les 
périodes  des  mouvements  moyens;  et  sur  ce  point , je  crois  essen- 
tiel de  suppléer  à son  silence.  Car  sans  ce  secours  il  me  semble- 
rait inexplicable  qu’Ripparque  eût  pu  déterminer  ces  périodes 
aussi  exactement  que  je  montrerai  qu’il  l’a  fait. 

21!  ter.  Pour  justifier  cette  assertion,  je  considérerai  d’abord  les 
oppositions  des  planètes  supérieures , et  je  prends  comme  exemple 
celle  de  Jupiter.  Aux  époques  où  elles  arrivent,  Jupiter  se  lève 
quand  le  soleil  se  couche,  et  se  couche  quand  il  se  lève.  On  ne 
peut  l’apercevoir  à la  vue  simple,  à ces  deux,  instants.  Mais 
quelques  jours  avant  l’opposition , Jupiter  se  lève  après  que  le 
soleil  est  couché,  comme  la  Jtg.  5,  PL  If,  le  représente,  et  il  est 
perceptible  alors  à l' horizon  briental,  si  l'abaissement  vertical  du 
soleil,  au  dessous  de  l’horizon,  atteint  ou  excède  une  certaine  limite 
angulaire  que  je  désignerai  par  H,.  Cette  limite  est  nécessairement 
différente  pour  les  différentes  planètes,  en  raison  de  leur  éclat  iné- 
gal. Mais,  dans  les  démonstrations  que  je  vais  avoir  ici  à exposer, 
nous  n’aurons  pas  besoin  de  lui  assigner  des  valeurs  numériques.  Il 
suffira  d’admettre  généralement  que  l’on  attribue  au  symbole  H, 
celle  qui  convient  à chaque  planète,  dans  les  conditions  d’aspect 
où  on  la  suppose  actuellement  placée  relativement  au  soleil  et  à 
l’ observateur. 

Revenons  à la  fig.  5.  Elle  est  construite  en  projection  ortho- 
gonale sur  le  plan  du  vertical  d'est  et  ouest,  coupant  celui  de 
l'horizon  local,  suivant  la  droite  HH,.  T y désigne  la  terre,  J Ju- 
piter se  levant  à l’orient,  et  0 le  soleil  placé  au  même  instant 
■ sous  l'horizon  occidental,  à un  degré  d'abaissement  vertical  que  je 
suppose  d’abord  plus  grand  que  H,.  Dans  ces  circonstances , on 
verra  Jupiter  quand  il  se  lève.  Mais  on  ne  le  verra  pas  quand  il  se 
couche,  parce  que  l’angle  JTQ  étant  moindre  que  t8o°,  lorsque 
le  mouvement  revolulif  de  la  sphère  céleste  ramènera  le  soleil  à 
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l'horizon  orientai , Jupiter  se  trouvera  au-dessus  de  cet  horizon  en 
J, , ce  qui  le  rendra  invisible.  Le  replaçant  donc  à son  lever  en  J , 
et  le  soleil  en  ©, -l'excès  du  mouvement  propre  de  cet  astre  sur 
celui  de  J fera  que  de  jour  en  jour,  ou  plutôt  de  soir  en  soir,  l’angle 
LI,TQ  deviendra  moindre  que  dans  la  première  observation;  et 
quand  il  aura  atteint  la  limite  H, , Jupiter  sera  visible  à son  lever 
du  soir,  pour  la  dernière  fois.  Soit  E,  la  date  de  jour  et  d’heure 
à laquelle  on  observe  ce  dernier  lever  visible  ; et  désignons  par  E 
celle  de  l’opposition  suivante  qui  s’opérera  quand  le  soleil  se  cou- 
chera dans  l’horizon  TH, , Jupiter  se  levant  en  J.  E,  précédera  E 
d’un  certain  intervalle  de  temps  t, , qui  sera  celui  que  le  soleil  em- 
ploiera pour  remonter  l’arc  limite  d’abaissement  H,,  par  l’excès 
de  son  mouvement  propre  sur  celui  de  Jupiter.  On  aura  donc 

(i)  E = K,-W„ 

où  /,  a une  valeur  déterminée  qui  reste  inconnue. 

A l’instant  E l’angle  JTQ  est  devenu  égal  à i8o°.  Par  consé- 
quent, si  l’on  construit  la  fig.  6 sur  le  même  mode  de  projec- 
tion que  la  fig.  5,  et  qu’ori  y suppose  Jupiter  se  couchant  en 
J,  à ce  même  instant  le  soleil  sera  en  H,  dans  l’horizon  opposé. 
Mais  le  mouvement  propre  de  cet  astre  continuant  d’agir  sur  lui 
dans  le  même  sens  que  précédemment , il  se  trouvera  progressive- 
ment de  plus  en  plus  abaissé  sous  l’horizon  oriental , quand  Jupi- 
ter se  couchera  en  J.  Il  arrivera  donc  ainsi  un  jour  où  cet  abais- 
sement vertical  atteindra  la  limite  H,,  et  alors  Jupiter  deviendra  , 
visible  son  coucher  pour  la  première  fois.  Soit  E,  la  date  de  jour 
et  d’heure  ,-à  laquelle  on  observe  ce  premier  coucher  visible  du 
matin.  E précédera  E,  d’un  certain  intervalle  de  temps  f,  qui  sera 
celui  que  le  soleil  aura  employé  pour  descendre  l’arc  limite  d’a- 
baissement H,  par  l’excès  de  son  mouvement  propre  sur  celui  de 
Jupiter.  On  aura  donc  alors 

(a)  E = E,  — t,. 

Dans  ce  second  cas,  l’angle  ©TJ  étant  moindre  que  1800,  lorsque 
le  mouvement  .révolutif  de  la  sphère  céleste  ramènera  Jupiter 
dans  l’horizon  oriental  11 , le  soleil  se  trouvera  au-dessus  de  ce 


Digitized  by  Google 


ASTROMoMI  F. 


4* 

plan,  dans  la  position  0,,  par  conséquent  Jupiter  ne  sera  plus 
visible  à son  lever.  - , 

A la  rigueur  /,  est  différent  de  r, , parreque  l'excèsdu  mouve-' 
nient  propre  du  soleil  sur  celui  de  la  planète  n’est  pas  identique- 
ment le  même  aux  deux  époques  E,  , E,.  Mais  comme  elles  ne  sont 
séparées  l’une  de  l’autre  que  par  un  petit  nombre  de  jours,  l’er- 
reur que  l’on  commettrait,  en  le  supposant  égal,  sera  fort  petite, 
et  probablement  au-dessous  de  celles  que  comportent  les  obser- 
vations des  deux  phases  limites.  En  admettant  cette  tolérance , on 
aura 

E = j ( E.  4-  E,  ). 

On  conclura  donc  ainsi  très-approximativcmcnl  l'instant  de  l’oppo- 
sition par  des  observations  faites  à la  vue  simple. 

28  quater.  llip parque  en  a-t-il  trouvé  de  telles,  qui  lui  pa- 
russent assez  sûres  pour  être  employées  immédiatement?  Nous  l’i- 
gnorons. Mais  quand  il  a voulu  déterminer  les  durées  moyennes 
jles  révolutions  synodiques,  ce  qui  est  un  des  résultats  les  plus  im- 
portants que  nous  ayons  de  lui,  il  a pu  très-légitimement  les  con- 
clure des  retours  de  chaque  planète  à une  même  phase,  soit  de 
lever  du  soir,  soit  de  coucher  du  matin,  en  combinant,  par  couples, 
des  époques  E,  ou  E, , qui  comprissent  entre  elles  des  révolu- 
tions complètes  ou  presque  complètes  de  la  planète  dans  son  or- 
bite propre.  Or  cette  condition  d’accouplement  est  précisément 
celle  qu’il  s’est  imposée  dans  tous  ses  calculs  des  périodes  plané- 
taires, et  je  montrerai  plus  loin  comment  il  i*st  parvenu  à la  rem- 
plir. 

Il  a pu  encore,  sous  cette  même  condition,  obtenir,  quoique 
plus  difficilement , des  résultats  analogues  pour  les  planètes  infé- 
rieures, par  les  observations  de  leurs  retours , à leurs  plus  grandes 
élongations  de  même  sens  et  d'égale  amplitude.  C’était  le  seul 
élément  de  comparaison  que  les  procédés  pratiques  de  son  temps 
pussent  lui  fournir. 

Je  suis  entré  dans  ces  détails,  parce  que  les  périodes  d’Hippar- 
que  ont  été  la  base  fondamentale  de  toute  l'astronomie  planétaire. 
Nous  reconnaîtrons  bientôt  qu’elles  sont  d’une  précision  à peine 
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croyable.  U m’a  paru  indispensable  de  faire  connaître  exactement 
la  nature  des  données  d’où  il  a pu  les  conclure. 

Section  II.  — Détermination  expérimentale  ries  mouve- 
ments moyens  synodiques , périodiques  et  sidéraux  des 
cinq  planètes. 

29.  La  révolution  synodique  d'une  planète  est  l’intervalle  de 
temps  qui  s'écoule  entre  deux  de  ses  retours  consecutifs  àl’op- 
position  ou  ù la  conjonction.  La  révolution  périodique,  et  la  nvoiu-  . 
lion  sidérale  sont  les  intervalles  de  temps  que  la  planète  emploie, 
en  décrivant  son  orbite  propre,  pour  revenir  à une  même  longi- 
tude comptée  de  l’équinoxe  mobile,  nu  d’un  point  de  l’écliptique 
absolument  fixe.  Le  premier  genre  de  révolution  est  le  seul  qui 
s’observe  immédiatement.  Les  deux  autres  s’en  concluent  par  le 
calcul  numérique , quand  on  a établi  les  lois  du  mouvement  réel  de 
la  terre,  ou  du  mouvement  apparent  du  soleil.  Nous  avons,  dans 
ce  qui  précède,  tous  les  éléments  nécessaires  pour  effectuer  cette 
déduction. 

50.  Je  prends  d’abord  comme  exemple  une  planète  supérieure 
partant  de  l’opposition.  Conformément  aux  notations  que  nous 
avons  établies  dans  la  section  précédente  , soit  tr  le  mouvement  sv- 
nodique  diurne  de  la  planète,  compte  de  cet  instant;  et  son  mouve- 
ment diurne  liéliocentriqnc,  et  t celui  de  la  terre,  l’un  et  l’autre 
sidéraux.  D’après  ce  que  nous  avons  démontré  § 215,  il  y aura 
-entre  ces  trois  quantités  la  relation  générale 

(2)  <T  = T EJ. 

Laissons  ces  mouvements  se  continuer  pendant  un  temps  connu 
t , et  désignons  par  de  grandes  lettres  correspondantes,  1, 0,  Il , 
les  angles  respectifs  qu’ils  auront  fait  simultanément  décrire , dans 
les  conditions  réelles  d’uniformité  ou  de  variabilité  qui  ont  pu 
naturellement  y exister.  Ces  angles  résultants  auront  entre  eux 
une  relation  de  sommes,  tout  à fait  pareille  à la  précédente.  Ce 
cpii  donnera  de  même 

[2]  S=«  — 11. 
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Supposons  (pie  l’on  observe  les  instants  (lu  retour  de  la  planète 
à une  ou  plusieurs  op|>ositions  consécutives.  2 se  composera  d'un 
certain  nombre  de  circonférences  entières,  qui  sera  connu  par  ces 
observations.  0 pourra  se  calculer  par  la  théorie  du  mouvement 
de  la  terre,  puisque  ce  sera  l’angle  total  qu’elle  aura  décrit  autour 
du  soleil , en  vertu  de  son  mouvement  sidéral , pendant  l'inter- 
valle de  temps  / compris  entre  les  oppositions  que  l’on  a choisies 
pour  termes  extrêmes.  Ces  deux  éléments  étant  ainsi  connus,  l’é- 
quation [2]  donnera  l’angle  total  n que  la  planète  a dû  décrire 
par  son  mouvement  siilcral  propre,  dans  le  même  intervalle  de 
tefnps. 

Établissons  maintenant  l’équation  ( 2),  entre  les  mouvements 
diurnes  périodiques,  ou  de  longitude  a',  r',  comptés  de  l’équinoxe 
mobile,  comme  dans  le  § 28  bis.  Elle  deviendra 

(2)'  <7  = T'  — o'. 

Alors,  son  application  continuée  pendant  le  temps  / donnera  en 
somme 

[2]'  1 = 0'  — ri', 

0'  et  II'  étant  les  arcs  de  longitude  que  la  terre  et  la  projection 
de  la  planète  sur  l’écliptique  ont  décrits  à partir  du  point  équi- 
noxial mobile  pendant  le  temps  t.  Si  / comprend  un  nombre  entier 
connu  d’oppositions,  2 se  composera  du  même  nombre  de  circonfé- 
rences complètes.  L’arc  0'  pourra  s’évaluer,  étant  celui  que  la  terre 
décrit  en  longitude  pendant  le  temps  /,  en  vertu  de  son  mouve- 
ment tropique.  L’équation  donnera  donc  tl' , c’est-à-dire  l’arc  dé- 
crit par  la  planète  parallèlement  à l’écliptique,  en  vertu  de  son 
mouvement  périodique,  pondant  le  même  temps/. 

Mais  dans  ces  deux  cas  d’application,  il  y a une  précaution  im- 
portante à prendre,  pour  que  les  équations  [2]  ou  [2]'  donnent 
des  valeurs  de  ri  ou  de  n'  réellement  moyennes,  c’est-à-dire  dans 
lesquelles  les  inégalités  du  mouvement  propre  de  la  planète , aient 
dû  détruire  mutuellement  leurs  effets  individuels.  Cette  compen- 
sation s’opérera  évidemment  par  un  artifice  très-simple  et  unique, 
lequel  11’a  pas  échappé  à la  sagacité  d’Hipparque.  Il  faut  prendre 
le  nombre  de  révolutions  synodiques  2,  tel  qu'il  embrasse  un  nom- 
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lire  entier,  ou  presque  entier,  d'années  soit  tropiques,  soit  sidé- 
rales. Car  alors  l’angle  total  0 contiendra  un  nombre  complet  ou 
presque  complet  de  circonférences  C K qui  auront  été  décrites  par 
la  terre  autour  du  point  équinoxial  mobile,  ou  autour  du  point 
fixe  de  l’écliptique  que  l’on  aura  pris  pour  origine  des  longitudes. 
Et,  comme  2 contiendra  toujours  un  nombre  entier  exact  de  cir- 
conférences C,  la  différence  0 — 2 donnera  aussi  un  nombre  en- 
tier ou  presque  entier  de  circonférences  complètes  C , décrites  par 
la  planète  sur  son  orbite  propre;  de  sorte  que  les  inégalités  loca- 
les de  son  mouvement  s’étant  toutes  entièrement  accomplies,  et 
ayant  repris  les  memes  valeurs  dans  les  points  extrêmes  où  on  la 
ramène,  l’arc  n ou  11'  ainsi  conclu  donnera  réellement  son  mou- 
vement moyen  , sidéral  ou  périodique,  quels  que  puissent  être  le 
nombre  et  l’étendue  des  inégalités  qu’elle  subit , dans  lés  diverses 
portions  de  sa  révolution  autour  du  soleil. 

Par  exemple  : suivant  les  déterminations  d’Ilipparque , que 
Ptolémée  rapporte,  et  que  je  traduis  dans  notre  langage  actuel, 
Saturne  fait  57  révolutions  synodiques  en  59  années  tropiques, 
plus  1 i J ; et,  pendant  ce  même  intervalle  de  temps,  Saturne,  par 
son  mouvement  propre  de  longitude,  décrit  autour  du  point  équi- 
noxial mobile  a circonférences  complètes,  plus  i°  c’est-à- 

dire  plus  i°  43' ( Alma".,  liv.IX,chap.  III)  Mettons  ccs  données 
dans  notre  formule  [2  J,  et  voyons  si  le  mouvement  propre  delà 
planète  qui  en  résulte  est  conforme  à l’énoncé  de  l’astronome  grec. 

2 est  ici  57  C.  Les  59  années  tropiques  donnent  en  arc  59  C, 
décrites  autour  de  l’équinoxe  mobile.  Pour  convertir  de  même  en 
arc  la  portion  complémentaire  1 j ’,  comme  Ptolémée  a dû  le 
faire,  il  faut  prendre  dans  ses  Tables  du  soleil,  au  livre  III  de  1 ' Al- 
mngeste,  le  mouvement  moyen  de  cet  astre  pour  un  pareil  inter- 
valle de  temps.  On  trouve  ainsi,  en  poussant  les  évaluations  jus- 
qu’aux tierces  : 

0 t » U* 

Pour  ii  0 59.  8.17 
j 0.29. 34-  8 

T °-'4-47-  4 

Somme  pour  ii|  t. 43. 3g. 29 
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Ptoléméc  a négligé  les  secondes  de  degré.  Rn  taisant  comme  lui, 
nous  aurons  donc 

h'  = 59  C -t-  i°.43'  ; 

et  comme  on  a 

2 = 57  C, 

il  en  résulter? 

n'  = 0—  2 = 2 C -f-  i".43'  : 

c’est  précisément  le  résultat  qu’il  admet.  Nous  discuterons  tout  à 
l’heure  le  degré  d’exactitude  de  cette  détermination.  Pour  le  mo- 
ment, je  me  borne  à la  reproduire  par  nos  formules  telle  que  Pto- 
léinéc  l’a  donnée. 

51.  Je  considère  maintenant  les  conjonctions  des  planètes  infe- 
rieures. Pour  celles-ci,  d’après  les  §§  10  et  20,  la  relation  des 
mouvements  angulaires  diurnes,  soit  sidéraux,  soit  périodiques, 
sera  toujours 

(t)  . v — vs — t;  (i  J tr  = ra' — t'. 

Et  en  laissant  ces  mouvements  se  continuer  pendant  un  temps 
connu  quelconque,  les  angles  simultanément  décrits  auront  entre 
eux  les  relations  analogues 

[1]  2 — n — e,  .[t]'  2 = n'  — 

La  précaution  à prendre,  pour  qu’elles  donnent  des  valeurs  de 
n ou  de  n'  appartenant  en  réalité  au  mouvement  moyen  de  la  pla- 
nète, sera  la  même  que  tout  à l’heure.  Il  faudra  établir  le  calcul  sur 
des  conjonctions  qui  soient  séparées  les  «mes  des  autres  par  des 
nombres  entiers,  ou  à peu  près  entiers,  d’années  complètes,  soit 
sidérales,  soit  tropiques.  C’est,  encore  ce  qn’IIipparque  a fait,  ou 
du  moins  il  a procédé  d’une  manière  équivalente. 

Les  observations  de  ce  temps  se  faisaient  à la  vue  simple.  Ni 
Mercure,  ni  Vénus  même,  ne  pouvaient  être  aperçqj ainsi  dans  leurs 
■conjonctions  avec  le  soleil.  Mais  la  formule  [1]  n’exige  pas  néces- 
sairement que  l’on  parte  de  celte  phase.  Elle  suppose  seulement 
que  les  trois  angles  2,  0,  n soient  décrits  en  temps  égaux,  et  que 
l’angle  2 ramène  la  planète  à une  élongation  égale  ainsi  que  de 
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même  sens  autour  «lu  soleil.  L'opposition  n'a  que  l'avantage,  et 
il  est  considérable,  de  fixer  plus  précisément  l’identjté  des  con- 
dilionsdu  départ  et  du  retour.  Ne  pouvant  y recourir,  Hipparque 
a dû  établir  ses  comparaisons  entre  les  époques  où  Mercure  et 
Vénus  revenaient  à leurs  plus  grandes  élongations , surtout  h 
celles  qui  offraient  des  niaxima  absolus  d’écart,  puisque  ce  carac- 
tère marquait  plus  évidemment  le  retour  de  ces  planètes  à une 
position  plus  spécialement  identique.  Ceci  convenu,  il  ne  restait  " 
plus  qu’à  choisir  des  périodes  après  lesquelles  les  retours  des 
conditions  signalées  se  trouvassent  concorder  avec  des  nombres 
à peu  près  entiers  d’années;  et  c'est  ce  qu’ Hipparque  a fait  encore. 

Ainsi,  au  même  chapitre  de  Y Mit)  n geste  déjà  cité,  Plolémée 
nous  apprend  que,  d'après  les  déterminations  d’Hipparquc,  Vénus 
fait  5 retours  pareils  en  8 années  tropiques  moins  2 > : et,  pen- 

dant ce  même  intervalle  de  temps,  son  mouvement  propre  de  lon- 
gitude lui  fait  décrire,  autour  du  point  équinoxial  mobile,  5 plus 
8,  ou  i3  circonférences  complètes,  moins  2" 

Ici  nous  avons  d’abord  I égal  à 5 C.  Les  8 années  tropiques 
converties  en  arc  font8  C,  dont  il  faut  retrancher  le  mouvement 
du  soleil  pour  2 > D’après  les  Tables  de  Ptolémée,  cela  équivaut 
à 2”  iü'  1",  qu’il  réduit,  en  nombres  ronds,  à 20  -j-  Les  données 
à substituer  dans  notre  formule  [1]  seront  donc 

I = 5C,  ft'  = 8C  — 2"  | ; 

d’où  résulte 

n'  = s-t-  e ==  i3C  — 2°  J. 

C’est  l’énoncé  de  Plolémée.  Dans  ce  calcul , comme  dans  le  pré- 
cédent, l’arc  total. décrit  par  le  soleil,  ou  par  la  terre,  en  une 
année  tropique,  ayant  été  supposé  égal  à une  circonférence  com- 
plète C,  les  arcs,  introduits  en  somme  dans  l’expression  de  <■)',  se 
trouvent  également  comptés  à partir  du  point  équinoxial  mo- 
bile T-  De  sorte  que  les  valeurs  de  II'  qui  se  déduisent  des  équa- 
tions [ 1 ]'  et  [2]',  ainsi  interprétées,  appartiennent  au  mouve- 
ment périodique  ou  de  longitude  de  la  planète,  lequel  se  compte  à 
partir  de  la  même  origine  , comme  nous  l’avons  expressément  rc-  ■ 
marque. 
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52.  Je  rassemble,  dans  le  tableau  suivant,  les  résultats  de  ce 
genre  que  Ptoléméc  rapporte  d’après  Hipparque. 


Tableau  A. 


DÉSIGNATION 

- des 
planèlra 
par 

leurs  nom? 
et  leur* 
caractère* 
*yui  indiques. 

NOM  fi  RH 

fl 

amplitude 

totale 

de» 

révolution* 

synodiques 

S. 

t.ian  dCréb 
totale 
exprimée 
en  année* 
tropique*  A 
rt  en  Jour» 
solaires. 

D. 

AUC  TOTAL 

décrit 

par  la  planète 
en  vertu  de 
*on  mouvement 
périodique, 
ou  do 

longitude  II', 
pondant 
le  tmup*  I>. 

ÉVALUATION  DE  D 
en 

jour»  solaire», 
en  faisant  A égal  a 

36 5j  : Toi. 

ou 

365j, 34^6667* 

comme  Ptoléméc. 

ÉVALUATION  AN  AI  OGt’E 

donnée 

par  Plolémee, 
en  Jour»  et  soixantième*, 
appelés  de»  minute*  de  jour» 
par  les  astronomes  anciens. 

Sa  Ut  r ne 

57C 

**  f 

aC-f-i.4*5 

2t55t,3o333  38 

2 1 55 1!  i8=2i55i,3ooo 

Jupiter  1/r 

65  C 

7' A-4f. 

GC— 4 ,5o 

*irM)'ï7,Gt333 

2^927 .37  =25927,6 167 

Mars  c f 

3;C 

79  A-i-3j-J 

4sC-i-3.io 

2^857,70 133  60 

î»8857. 53  =28857,8833  (fautif;! 

Vénus  9 

5C 

CO 

1 

C 

i3C— a.i5 

29!  9,67333  36 

2919.40=  >919,6667 

Mercure  9 

i45C 

46A-T-.  £ 

191  C-t-i 

i68o2,38ooo  i5 

16802.24=16802,4000 

Les  quatre  premières  colonnes  de  ce  tableau  n’ont  pas  besoin 
d'explication.  Cas  sont  les  données  mêmes  que  Ptoléméc  rapporte. 
La  cinquième  contient  l'expression  des  intervalles  Den  jours,  cal- 
culés d'après  la  duree  qu’il  attribuait  à l’année  tropique  A.  La 
sixième  présente  l’expression  des  mêmes  intervalles  telle  qu’il  l’a 
donnée.  Le  peu  de  différence  qui  se  trouve  entre  ses  nombres  et 
les  nôtres  , prouve  l’identité  de  Panné'C  A , d'où  les  uns  et  les  autres 
sont  conclus.  Cette  différence  s’explique  en  remarquant  qu'il  a 
exprimé  les  fractions  de  jours  par  des  nombres  entiers  de  minu- 
tes , c’cst-à-dire  de  soixantièmes  de  jour,  tandis  que  nous  en  avons 
poussé  l'appréciation  jusqu'à  des  décimales  plus  éloignées.  Mais 
ces  évaluations  approximatives  suffisaient  pour  les  applications 
qu'il  en  voulait  faire , devant  y entrer  divisées , par  les  coefficients 
deC  dans  la  deuxième  colonne  de  notre  tableau.  La  valeur  de  D 
qu’il  attribue  à Mars  est  fautive  dans  la  portion  fractionnaire.  11 
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aurait  dû  écrire  4 '*■'  a»  lieu. 53'  ; et  ceci  n'est  pas  simplement  une 
faute  de  copiste,  car  les  Tables  des  mouvements  moyens  de  Mars 
donnés  par  Ptolémée  ne  reproduisent  qu’incomplétcment  la  pé- 
riode d’où  elles  sont  censées  déduites.  Elles  sont  inexactes  dans  les 
fractions  d’heures.  * . * 

Ptolémce  ne  nous  apprend  point  comment  Hipparqile  est  par- 
venu à déterminer  les  nombres  entiers  de  révolutions  synodiques 
rapportées  dans  la  deuxième  colonne;  ni  pourquoi  il  a choisi  tel 
multiple  entier  de  chaque  révolution  , plutôt  que  tel  autre.  11  nous 
dit  seulement  que  ces  multiples  sont  tes  moindres  qui  accordent  ’ 
d’aussi  près  les  temps  de  ces  révolutions  avec  la  durée  de  l’année. 

Je  reviendrai  sur  ce  sujet  dans  une  Note  spéciale  que  l’on  trouvera 
à la  suite  du  présent  chapitre;  et  nous  serons  conduits,  par  des 
méthodes  directes , identiquement  à ces  mêmes  .multiples  qti’Hip- 
parque  avait  préférés.  Pour  le  moment,  j’admets  ces  résultats  tels 
que  Ptolemée  les  rapporte , et  je  vais  les  prendre  pour  base  de 
raisonnement. 

Les  résultats  consignés  dans  la  quatrième  colonne  lui  servent 
seulement  pour  montrer  que  les  périodes  choisies  ont  bien  pour 
effet  que  chaque  planète  ait  décrit,  en  longitude,  un  nombre 
presque  complet  de  circonférences , pendant  leur  durée.  En  divi- 
sant chacun  de  ces  arcs  par  la  valeur  correspondante  de  D , con- 
vertie en  jours,  telle  que  la  cinquième  colonne  l’exprime,  il  aurait 
obtenu  immédiatement  le  mouvement  périodique  moyen  de  cha- 
que planète  dans  l’intervalle  d’un  jour,  que  j’ai  désigné  par  rt' 
pour  le  distinguer  du  moyen  mouvement  sidéral  diurne,  qui  est 
représenté  dans  nos  formules  par  a.  Mais  les  hypothèses  mathé- 
matiques dont  il  faisait  usage  l’ont  conduit  à opérer  différemment, 
quoique  d’une  manière  équivalente.  Elles  exigeaient  que  l’on  con- 
nût séparément,  pour  chaque  planète,  non-seulement  le  mou  vcnien  t 
périodique  moyen  n',  afférent  à tout  intervalle  de  temps  assigné, 
mais  encore  le  mouvement  synodique  moyen  2,  correspondant  ail  . 
même  temps,  et  qu’il  appelait  le  mouvement  d’anomalie.  Alors, 
afin  d’abréger  le  travail , il  a d’abord  calculé  directement  les  va- 
leurs de  (T , pour  un  intervalle  d'un  jour,  en  divisant  lesarcs  mar- 
qués dans  la  deuxième  colonne  de  notre  tableau  par  les  nombres 
t.  v.  4 
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■tle  jours  et  de  fractions  dé  jours  employés  à le  décrire  ; c’est-à- 
dire  par  les  valeurs  de  1)  que  j’ai  rapportées  dans  la  sixième  co- 
lonne: opération  qu’il  a poussée  jusqu’à  des  subdivisions  sexagési- 
males très-éloignées.  De  là  il  déduit , par  multiplication , les 
sommes  de  cet  clément  <r,  accumulées  pendant  des  nombres  de 
jours,  de  mois  et  d’années,  autant  que  cela  lui  a paru  necessaire. 
Après  cela , d’accord  avec  nos  formules 

[i]'  n'  = e'-4-2, 

[?.]'”  n'  = «’  — 2, 

il  a obtenu  les  valeurs  correspondantes  du  moyen  mouvement  pé- 
riodique n',  en  prenant  les  valeurs  horaochrones  de  €>'  dans  ses 
Tables  du  soleil  déjà  calculées,  puis  les  ajoutant  à celles  de  Z 
pour  les  planètes  inférieures,  et  en  retranchant  Z pour  les  pla- 
nètes supérieures.  C’est  ainsi  qu’il  a forme  , avec  le  moins  de  tra- 
vail possible,  les  Tables  étendues  des  moyens  mouvements  syno- 
diques  et  périodiques  des  cinq  planètes  qui  sont  consignées  dans  le 
livre  IX  de  son  ouvrage  (*).  , 

Pour  donner  un  exemple  de  ces  opérations  qui  nous  deviendra 
tout  à l’heure  spécialement  utile , je  choisis  Saturne.  En  divisant 
57C0U  2o520°  d’anomalie,  par  2i55i°,3  qu’il  suppose  être  le 
temps  employé  à les  décrire,  il  obtient  le  moyen  mouvement  sy- 
nodique  de  Saturne  en  un  jour,  qui  est  dans  notre  notation  <7;  et 
il  trouve  en  subdivisions  sexagésimales, 

. 1 ; t ■=  ou  57'  7"  43"  • 1 ’*  4^’  4oVl  » 


(*)  Ces  Tables  on»  une  disposition  différente  pour  les  deux  ordres  de 
planiles.  Dans  celles  qui  concernent  les  inferieures,  Mercure  et  Venus,  la 
première  colonne  do  chaque  page  présente  le  moyen  mouvement  de  lon- 
gitude 0’  du  soleil  pour  l'intervalle  de  temps  considéré  , mouvement  pris 
dans  les  Tables  solaires  uu  livre  III.  I.a  deuxième  colonne  contient  le  moyen 
mouvement  synodique  ou  d 'anomalie  S,  calcule  pour  le  même  intervalle  de 
temps  , d’après  les  périodes  d’Hipparque.  Mais  la  somme  0'-t-  I qui  exprime 
lu  moyen  mouvement  périodique  11' de  la  planète,  resté  à faire.  Dans  les 
Tables  relatives  aux  planètes  supérieures,  au  contraire,  la  première  colonne 
de  chaque  page  présente  la  différence  0'  — Z ou  H'  tout  effectuée  ; la 
deuxième  présente  les  valeurs  de  I calculées  pour  le  mémo  intervalle  de 
temps. 
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or  le  mouvement  diurne  moyen  du.  soleil  en  longitude  est , d’après 
ses  Tables,  * - • ■ - . ' 

t*  = o°  5g' 8"  17“  i3't  12’ 3i'-. 

T ' ' 

De  là  il  conclut,  par  différence, 

o'  = r'  — 7=  o02'o"33,'3^T28’5I’■;  ' '* 

ce  qui,  converti  en  fractions  décimales  de  secondes  de  degré, 
équivaut  à 

n' = 1 20"  55874  46^9  2. 

C’est  le  mouvement  diurne  moyen  de  Saturne  en  longitude , que 
Ptolémée  admet.  Or  la  valeur  de  o-  qu’il  conclut  des  périodes  d'Hip- 
parque  est  un  peu  trop  forte  dans  les  fractions  de  seconde.  Celle 
de  r*  qu’il  lui  associe  est,  au  contraire,  un  peu  trop  faible,  parce 
qu’il  supposait  l’année  tropique  plus  longue  qu’elle  ne  l’était  en 
léalité.  Ces  deux  erreurs  concourent  donc  pour  lui  donner  une 
valeur  trop  faible  de  u' , comme  nous  aurons  l’occasiau  de  le  re- 
connaître ultérieurement. 

55.  Le  mouvement  synodique  moyen  d'une  planète,  et  son 
mouvement  sidéral  moyen,  sont  des  quantités  qui  restent  les  mê- 
mes dans  tous  les  siècles.  Ce  sont  là  par  conséquent  les  deux  élé- 
ments qu’il  faut  nous  attacher  à déduire  des  périodes  d’Hipparque 
pour  apprécier  leur  justesse,  ce  qui  est  surtout  le  point  que  nous 
pouvons  avoir  aujourd’hui  intérêt  à examiner.  Afin  d’y  procéder 
avec  sûreté,  et  simplicité  , je  vais  tirer  d’abord  de  ces  périodes  les 
durées  des  révolutions  synodiques  moyennes  , puis  celles  des  ré- 
volutions sidérales , en  jours;  et  je  comparerai  ces  évaluations  à 
celles  que  fournissent  les  observations  modernes,  considérées- 
comme  parfaites  relativement  aux  données  analogues  qu’Ilippar- 
qtiè  a pu  employer. 

Les  durées  moyennes  des  révolutions  synodiques  sc  déduisent 
immédiatement  de  notre  tableau  A,  en  divisant  les  nombres  de 
jours  D,  rapportés  dans  la  cinquième  colonne,  par  les  coefficients 
numériques  de  C,  dans  la  deuxième.  J’exprime  les  résultats  de 
ces  divisions  sous  deux  formes  : en  subdivisions  sexagésimales, 
et  pii  subdivisions  déciina'es  de  jour,  les  premières  étant  d’un 

4- 
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usage  habituel,  qui  nous  donne  le  sentiment  intime  de  leurs  va- 
leurs, et  les  dernières  étant  plus  commodes  pour  les  calculs  nu- 
mériques. J'ai  pris  les  déterminations  modernes  dans  l 'Astronomie 
de  Schubert , tome  II , page  142.  Il  les  a déduites  des  valeurs  que 
Laplace  assigne  aux  durées  des  révolutions  sidérales,  dans  la  Mé- 
canique céleste.  Ce  grand  ouvrage  étant  aujourd’hui  la  base  de 
toutes  nos  études  astronomiques,  les  données  qui  y sont  admises 
111’ont  paru  offrir  h’s  types  de  comparaison  les  plus  convenables 
que  je  pusse  choisir,  malgré  les  légères  modifications  que  les  tra- 
vaux ultérieurs  ont  pu  y apporter. 


Tahlkau  B. 


ROMS  ' 

ni’nfts  UE  i.roRS  nivoi  rtioRS  «vvomqi  k* 

symbolique* 

des 

planètes. 

d’après 

1rs  déterminations 
modernes. 

d'après 
les  périodes 
d’Hipparque. 

des  évaluations 
rrecques. 

J h m * 

J li  m s 

m s 

Saturne  »? 

378.  a.ia./|Ç)/>3 
(09m  10881 

378.  a i3. 58,74 

(09  SOt 098) 

-t- 1 . 9,11 

Jupiter  1t . . . 

3t>8.ai . ia.58,47 

{M401 01*73) 

3<>8. ai . 16. ai  ,43 

(89635  9C0) 

-t-  3.33,95 

Mars  a*. . 

779.31.a8.3z.75 

(998490101) 

779.29.30.37,06 

C93791 88) 

-t-  3.  4,3i 

Vénus  2 . . . 

583.9/2.  6 . 55 ,88 

(98148009) 

583.ai.a5  55, 19 

< 93468 fCfl) 

-1-18.59,31 

Mercure  5 

i i5.qi . 3 34.19 

(87717  8991 

n5.ai . 5.  9,1 1 

( 878*8 177) 

-t-  1.34,93 

54.  La  dernière  colonne  de  ce  tableau  nous  montre  ce  qu’il  y 
avait  d’imparfait  dans  les  évaluations  d'Hipparque.  Ces  imperfec- 
tions tiennent  à deux  causes  : aux  erreurs  des  observations  d’a- 
bord, puis  la  durée  inexacte  attribuée  par  lui  et  par  Ptolémcc 
à l’année  tropique  A.  Celle-ci,  étant  trop  longue,  donne  des  valeurs 
trop  grandes  à D,  et  par  suite  à S ; ce  qui  explique  le  signe  posi- 
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lif  <lc  tous  les  écarts  exprimés  dans  la  dernière  colonne.  Ces  écarts 
portant  sur  des  résultats  conclus  d'observations  faites  à la  vue  ' 
simple,  sont  d-’une  petitesse  remarquable , excepte  pour-  Vénus. 
Mais  l’inexactitude  particulière  de  la  valeur  de  S propre  à cette 
planète  se  conçoit  très-bien , d’après  la  brièveté  de  la  période  à 
laquelle  Hipparque  s'est  arrêté.  Car,  n'embrassant  que  cinq  révo- 
lutions synodiques , le  coefficient  5 était  trop  petit  pour  éteindre 
suffisamment  les  erreurs  de  l’intervalle  D,  provenant  des  deux 
causes  que  j’ai  ci-dessus  mentionnées;  surtout  si  l’on  considère 
que,  pour  les  deux  planètes  inférieures,  cet  intervalle  ne  pouvait 
se  conclure  que  de  leurs  retours  à des  inaxima  d'élongation , des- 
quels l’instant  précis  ne  saurait  être  assigné  qu’avec  beaucoup  d’in- 
certitude, comme  Ptolémée  en  fait  la  remarque.  Acceptant  donc 
ces  résultats,  tels  qu’il  nous  les  a transmis,  je  vais  en  conclure  les 
durées  des  révolutions  sidérales,  qui  ont  servi  de  point  de  départ 
à tous  les  astronomes  postérieurs. 

33.  Ces  dernières  sont  en  effet  les  éléments  fondamentaux  de 
la  théorie  des  planètes,  parce  qu’elles  se  maintiennent  éternellement 
constantes.  On  les  extrait  immédiatement  des  révolutions  syno-- 
diques , quand  on  connaît  la  durée  de  la  révolution  sidérale  du 
soleil,  qui  représente  aussi  celle  de  la  terre,  il  ne  faut  pour  cela 
que  s’appuyer  sur  les  équations  générales 

(i)  (T  = «t  — r,  qui  s’applique  aux  planètes  inférieures, 

(a)  a = r — a,  qui  s’applique  aux  planètes  supérieures, 


comme  nous  l’avons  prouvé  précédemment. 

Eu  effet,  nommons  S et  P les  durées  des  révolutions  synodique 
et  sidérale  d'une  planète,  la  première  ayant  été  observée  dans  les 
conditions  choisies  par  Hipparque , de  manière  qu’elle  soit  at- 
tribuable au  mouvement  moyen.  Soit  T la  révolution  sidérale  de- 
là terre.  D’après  ces  définitions,  les  trois  mouvements  diurnes 
<r,  a , t,  pris  dans  ces  trois  genres  de  révolutions,  auront  respec- 
tivement les  valeurs  suivantes,  où  C représente  une  circonférence 
complète, 

C C C 


«t 
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Et  en  les  substituant  dans  les  équations  (i)  et  (a),  celles-ci,  déga- 
gées du  facteur  commun  C,  «tonneront, 

Pour  les  planètes  infé>rieures  : 

LS  = Ï~Ï'  d’OÙ,Ton‘ire  (3)  P=S^T  = T-S^T^ 
Pour  les  planètes  supérieures  : 


i i 

S 


i i ST  T3 

= f~  p’  d’où  l’on  lire  (4)  P = ^ = T + — • 

Doue,  T étant  connu,  si  S est  observé,  P se  déduira  numérique- 
ment de  ces  expressions  dans  les  deux  cas. 

Soit  maintenant  P'  la  révolution  périodique  de  la  planète, 
celle  qui  s'opère  autour  du  point  équinoxial  mobile  T-  Si  l’un 
admet,  avec  Laplace,  que  ce  point  rétrograde  sur  l’écliptique  de 
5o",  i , en  une  année  julienne  de  3651, ?.5,  son  mouvement  de 
rétrogradation  diurne  sera 

^ = 3&^5  = 6"’  ' 3? ,G  63a4- 

En  l’ajoutant  au  mouvement  sidéral  diurne  tn  de  la  planète,  on 
aura  son  mouvement  périodique  diurne  o',  qui  sera 

a’  — 1 3 -f-  p. 

De  là  on  déduira  la  révolution  jiériodique  de  la  planète  , 

C 


P'  = 


• Sy 


Mais  P étant  la  révolution  sidérale,  nous  avons  déjà 

C 


P 


Donc  en  éliminant  C on  aura 
P CT 


(5) 


P'  = 


o -f  ' 


P — 


p s y 


* i / 

o y 
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Pour  montrer  l’usage  «le  ces  formules,  cherchons  la  valeur  de  P 
pour  Mercure,  d’après  celle  de  S «jue  fournissent  les  périodes 
d’Hipparque.  Ce  sera  une  application  de  l’équation  (3).  Dans  ce 
cas,  les  déterminations  modernes,  bien  plus  sûres  que  les  an- 
ciennes, nous  donneront  d’abord 

T = 3651 ,2563835.  , 

La  valeur  de  S qui  se  conclut  des  périodes  d’Hipparque,  étant 
mise  sous  la  même  forme,  est,  selon  notre  tableau  B, 

8=1151,87848277,  d’où  S T = 48 1 1, 1 3486  627 . 

Le  calcul  du  terme  additionnel  à T,  dans  l'expression  de  P,  semble 
devoir  être  fort  pénible  à faire  exactement,  avec  des  nombres  qui 
contiennent  autant  de  décimales.  Mais  on  le  rend  très-aise,  et  très- 
rapide  même,  en  n’y  employant  que  les  Tables  ordinaires  de  loga- 
rithmes, au  moyen  d’un  artifice  arithmétique  dont  j’ai  déjà  plu- 
sieurs fois  indiqué  l’usage.  En  effet,  on  a rigoureusement 

T1  = 1 334 1 2 , 22568  74;)9°  7225  ; 
et  approximativement 

log  T!  = 5, 1261956,  log.(S-f-T)  = 2,6822668. 

De  là  on  tire,  toujours  par  approximation , 

/ T*  \ T! 

l%'  l ÜF+T  ) = 2’-'î429288  ct  = 277', 286; 

pour  abréger,  représentons  S -f-  T par  D;  et  faisons 
TJ 

— = 2771,286  +y. 

Effectuez  la  multiplication  exacte  de  D par  277,286;  puis  re- 
tranchez le  produit  de  T1,  vous  trouverez,  par  différence, 

o , 2.63 1 5 89558  5 
J — +-  jÿ 

Alors,  eii  évaluant  le  second  membre  par  les  Tables  ordinaires 


Digitized  by  Google 


AST1U9DMII 


56 

tle  logarithmes,  employées  conformément  aux  règles  de  propor- 
tionnalité prescrites  pour  leurs  applications  usuelles,  on  obtien- 
dra, comme  valeur  approximative,  ■ 

y — -4-  o*,ooo54  G<>54' 

Si  l'on  veut  éprouver  le  degré  d'exactitude  de  ce  résultat,  il  n’y 
a qu’à  lui  ajouter  une  inconnue  corrective  y',  en  l’employant 
comme  multiplicateur  de  D;  puis,  formant  l’expression  dey'  par 
différences,  on  reconnaîtra  que  ses  huit  premiers  chiffres  sont 
exacts,  de  sorte  qu’il  n'est  pas  nécessaire  de  pousser  le  Calcul  plus 
loin,  puisqu’il  comprend  déjà  plus  de  décimales  que  n’en  con- 
tiennent T et  S.  Toutefois,  cette  épreuve  montrera  que  le  hui  - 
tième  chiffre  peut  être  avantageusement  augmenté  d'une  unité. 
Faisant  donc  cette  modification,  en  ajoutant  y à la  portion  du 
quotient  précédemment  trouvée,  on  aura,  au  même  degré  d’ap- 
proximation  , 

* —-^  = 2771,28654696 

et  comme  on  a T = 365 , 25638  35o 

il  en  résultera  P = 87 , 96983  654 

C’est  la  révolution  sidérale  de  Mercure  qui  se  déduit  des  pé- 
riodes synodiques  admises  par  Iiipparquc.  Le  même  procédé 
donnera  aussi  aisément  celles  des  autres  planètes.  Seulement,  pour 
Jupiter  et  Saturne,  les  valeurs  de  P embrassant  des  nombres  de 
jours  fort  considérables,  la  correction  y du  premier  quotient  ne 
s’obtiendra  pas  du  premier  coup  dans  tous  scs  chiffres  nécessaires; 
et  il  faudra  les  compléter  par  une  seconde  y',  qui  s’y  appliquera 
selon  les  mêmes  principes. 

5G.  Je  présenterai  tout  à l’heure  l’ensemble  de  ces  résultats; 
mais  pour  en  apprécier  le  degré  de  précision  comparativement 
aux  résultats  modernes,  je  résumerai  d’abord  ceux-ci  dans  le 
tableau  suivant,  qui  nous  sera  plus  tard,  par  lui-raème,  d’un  fré- 
quent usage.  Je  l’extrais  pareillement  de  V Astronomie  de  Schubert, 
tome  II,  pages  <4>-i42-  H est  fondé  sur  les  nombres  adoptés  par 
I.aplace  dans  la  Mécanique  cclcstc.  Je  n’ai  pas  cru  nécessaire  de 
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le  calculer  à nouveau  pour  introduire  dans  les  données  les  légères 
modifications  qu’ont  pu  suggérer  des  déterminations  plus  récentes, 
parce  qu’elles  n'auraient  rien  chaDgé  aux  conséquences  que  j’en 
veux  déduire. 

Tableau  C. 


SOUS 

rt  désignations 
de*  planète», 
la  terre 
comprise. 

ncaÉts 

de 

leur»  révolution» 
sidérales 
exprimées 
en  Jours  moyens 
solaires. 

diurne 

exprimé  en  secondes 
sexagésimales 
de  degre,  ex. 

MOCTEMBirr  DILRKE 
périodique, 
on  de  longitude,  cr  , 
exprimé 

en  degrés  et  fractions 
sexagésimales 
de  degré  (•). 

DWtÉES 

des  rc\ oint  ions 
périodiques 
effectuées 
autour  du  point 
équinoxial 
mobile  T • 

Mercure  Ç . . 

87.9°9l58°t 

(SJh18*UM»VI 

i47Ïa  *419364046 

4 5. 3i, 55653 0370 

87 .9^8  }3  891' 
;ra'‘it*33\iM) 

Vénus  9 . . . . 

224,70082  40 

(16. 4». 11, 19k» 

6767 ,66910  2986 

i.36.  7,806169309 

22/j,0.  |54'8  000! 

(46.41 .39, 479) I 

I-i  lorre  6 ■ 

3(i5, 25618  35 

( 6.  9.11,534) 

3548,191608m 

0.59  8,31977443» 

365. 24226  3(kï| 

( 5^8.31,573) 

! Mar»  o* 

tt6f<i7g6i  86 

(*3.30. 3», 047) 

1886, 5 1884991° 

o.3i .i6,656oi  6144 

680,92967 

(tt. 18. 43,643) J 

Jupiter  X 

4332,5j)63o  76 

(14.18.40,977) 

399,127799589 

0.  .4.59,264965913 

4330,61044  60I 

(14.39.  1,535) ! 

Saturne  £ . . . 

10758,96^84  00 

(93.16.84,176) 

120,457619163 

0.  2.  0,594795587 

1 0746, /3a! 0 Soi  | 

(17.84.19,057) J 

(*)  Ce»  mouvements  périodique»  diurne»  se  déduisent  des  sidéraux  en  ajoutant  à ceux-ci  le  nombre 
: constant  O",  137 18  63î4,  qui  exprime  la  rétrogradation  diurne  du  point  équinoxial,  à raison  de  50"  ,1  pouf 

une  année  julienne  de  S6S*îS. 

Voici  maintenant  les  durées  des  révolutions  sidérales  qui  se  dé- 
duisent des  périodes  d’Hipparque,  par  le  mode  de  calcul  expli- 
qué § 58. 
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Tableau  D. 


NOM* 

et 

désignations 

symboliques 

des 

planètes. 

notées 

de  lenrt  révolution» 
sidérales, 
en  jours  moyens 
solaires, 

conclues  des  périodes 
synodiques 
d’Hipparquo. 

rxtfcs 

do 

cet  détcrminatlous 
sur 

les  évaluations 
modernes, 
exprimé  aussi 
en  Jours. 

LK  IliMt. 

traduit  en  subdivisions 
sciage»!  ma  les. 

Mercure  Y • • • 

87J,y6.,83  G54 

-+-  0,00057  8-* 

j h ni  s 
-+-  0.  0.  0.49,982 

j Venu»  9 

224 , 70277  f>4 

■+-  0,00195  26 

-+-  0.  0.  2.48,704 

. Mars  0*  

6$6 ,g"8So  3o 

— 0,0011 1 56 

—0.0.  1 .36,392 

Jupiter  Tp . . . . 

4332,319-21 07 

— 0,2770969 

— 0.  6.3g.  1 ,173 

[Saturne  r> 

10758,3-2224  62 

— 0,64759  38 

— o.>5. 32.3'2,io5 

Les  écarts  rapportes  dans  la  dernière  colonne  sont  fort  petits 
pour  les  trekis  planètes  les  moins  distantes  du  soleil.  Ils  s’ac- 
croissent pour  Jupiter  et  Saturne  dont  les  révolutions  embrassent 
des  temps  beaucoup  plus  longs.  Il  faut  remarquer  d’ailleuts 
que  pour  ces  deux-ci,  et  pour  Mars,  l'expression  de  la  révolu- 
tion sidérale  P en  fonction  de  la  révolution  synodique  S ren- 
ferme en  dénominateur  S — T,  ce  qui  y rend  les  erreurs  d’ob- 
servation de  S proportionnellement  plus  sensibles  que  dans  l’ex- 
pression relative  aux  planètes  inférieures,  où  ce  dénominateur 
est  S + T. 

Je  reprends  maintenant  l’équation  (5), 


(5)' 


P' 


Pii' 
n + «bj/’ 


qui  donne  la  révolution  périodique  P'quand  la  sidérale  P est  con- 
nue, et  je  vais  l’appliquer  à Saturne,  en  attribuant  d’abord  à P 
sa  valeur  exacte  prise  dans  le  tableau  C,  puis  la  valeur  déduite 
des  périodes  d’Hipparquc  qui  est  consignée  dans  le  tableau  D.  J’ef- 
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fecluer.ii  ces  deux  opérations  avec  la  valeur  de  9y  qui  avait  lieu 
au  temps  d’Hipparque  et  (|ue  nous  avons  déterminée  au  § 213  bis. 


Je  rassemble 

ici  les  éléments  des  deux  calculs 

et  leurs  résultats. 

i 

1 

KY4LIMTIOM  MODERTES. 

ÉVALUATIO*!  TIRÉE!  tl’llIPPAItUlE. 

Révolution  sidéralo  de 

j Saturne.  

■ Mouvement  diurne  fi* 

P 

10758,96984  00 

107.58,31224  62 

dc«l^. 

U 

120,457629263 

Mouvement  diurne  de 

f 

précession.  

0,136409500 

0,1 364o  g5o  • 

Mouvement  périodique 

diurne  cr  iÿ 

or' 

120,594038763 

* 120,60128963 

Terme  aoustratif  de  P. 

Vif 

T3 

12,17003888 

12*  16800472 

Révolution  périodique 

J h m » 

1 conclue 

V 

i°74G, 79980312=10746.19.11  43 

10746,1537415  =10746. 3.41.2.1 

f.trc’B  do  l'évaluation 

tirée 

-» 

— 0.  i5.3o.20 

Les  deux  révolutions  périodiques  ainsi  conclues  ont  donc  entre 
elles  à peu  près  la  même  différence  que  les  révolutions  sidérales,  ' 
comme  on  devait  s’y  attendre,  étant  calculées  avec  une  valeur  égale 
de  la  précession.  Mais  l’écart  est  beaucoup  plus  grand  lorsque  l’on 
déduit  la  valeur  de  P'  du  nombre  assigné  par  Ptoléméc  au  mouvc- 
ment  périodique  diurne  de  Saturne,  que  nous  avons  vu  être 

?a' = 120"  ,558^4  467^9  2. 

En  effet,  on  en  tire  directement 

- « v 

36o° 1 296000" 

P " — 2 ; \ 

O CT 

et  en  effectuant  la  division  avec  les  artifices  que  jfai  indiqués. 
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pour  les  opérations  entre  des  grands  nombres , on  trouve 

P'  = 1 0749°,  946046936  = io749,.22,‘ .36°'.  i8* 
tandis  que  la  véritable  valeur  est. ...  P' = 10746 . 19  :it  -43 

ce  qui  donne  l’excès  de  l’évaluation  tirée 

de  Ptolémée .'  + 3 . 3 . 24  .35 

L’écart  est  donc  cinq  fois  plus  grand  que  celui  d’Ilipparquc  en 
sens  opposé,  ce  qui  tient  surtout  à fa  valeur  trop  longue  de  l’année 
tropique,  d’où  Ptolémée  déduisait  le  mouvement  diurne  du  soleil 
t*  trop  faible,  comme  nous  l’avons  remarqué  § 52. 

Ayant  ainsi  prouvé  la  remarquable  exactitude  des  résultats  qui 
- se  concluent  des  périodes  d’Hipparque , je  vais  montrer  dans  une 
Note  spéciale  par  quelle  voie  il  a pu,  je  dirai  même  il  a dù,  être 
conduit  les  découvrir. 
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NOTE 

Sur  les  périodes  numériques  établies  par  Hipparque , 
pour  caractériser  les  durées  moyennes  des ( révolutions 
synodiques . 

1.  On  a tu  que  ce»  périodes  comprennent  de»  nombres  entiers  de  icvo- 
lutions  synodiques  tels,  qu'nprès  leur  accomplissement,  la  planète  et  la 
terro  se  trouvent  toutes  deux  avoir  décrit , à très-peu  do  chose  près , des 
nombres  entiers  de  révolutions  complètes  dans  leurs  orbites  propres.  Pto- 
lcmée  nous  dit  que  cette  concordance  était  la  condilionqu'IIipparque  s'émit 
spécialement  prescrite  en  les  composant;  et  elle  est , en  effet,  indispensable 
pour  que  les  durées  dos  révolutions  synodiques  qu'on  en  déduit,  aient  des 
valeurs  réellement  moyennes.  Ploléméo  ajoute  même  qu*Hipparquc  a formé 
ses  périodes  avec  les  moindres  nombres  qui  pussent  opérer  l'oceord  voulu. 
Mais  il  ne  nous  apprend  pas  comment  elles  ont  été  obtenues.  Je  me  pro- 
pose ici  de  suppléer  à son  silence  , et  de  montrer  qu'Hipparque  ayant  uno 
une  fois  reconnu  la  condition  géométrique  à laquelle  ces  périodes  doraient 
satisfaire,  il  lui  devenait  très-facile  de  les  déduire  des  observations  telles 
qu’il  les  a données  , avec  le  caractère  de  simplicité  numérique  qu’il  leur 
attribue,  les  nombres  qui  les  composent  lui  étant  directement  fournis  par 
le  principe  même  decompensaiion  d’après  lequel  il  lés  établissait. 

2.  Pour  qu'il  ne  nous  manque  rien  de  cç  qui  nous  sera  nécessaire  dans 
cette  recherche  rétrospective  , je  remets  ici  sous  los  yeux  du  lecteur  l'en- 
semble des  périodes  d'Hipparquo,  extrait  du  tableau  A § 35.  J'y  joins  , à 
titre  de  documents  auxiliaires,  1rs  durées  moyennes  des  révolutions  s\no- 
diques  cl  sidérales  établies  par  les  observations  modernes  , que  je  tire  des 
tableaux  C § 54  et  U § 30. 
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Je* 

planète*. 

DOSÉES 

de  leurs  révolution» 
sidérales, 
en  Jours  moyens 
solaires, 
tirées 

des  évaluations 
modernes. 

R. 

DPRÉK8 

moyennes 

de 

leur*  révolutions 
synodiques, 
conclues 
de  ces  mêmes 
évaluations. 

S. 

l>t  RIODKS  D’ÉpriVALETICK 

établies  par  Plolémée, 
d'après  Hipparque,  > 
entre  les  durées  moyennes 
de* 

révolutions  syitodlque»*, 
et  la  durée 

de  Tannée  tropique  A, 
telle  qu'il  l'admettait . 

nUUMOCES. 

Saturne. . 

Jupiter. . . 

Mars 

Yrértus.  . . 

Mçrcure. . 
j * 

1 07  , oGf)8  î ot> 

433a,  59fi3o7<> 
630,97961  86 
214 ■ 7008  > 4° 
8;  .96935  804 

878,09304  |oy 

398,88411  ot3 
779.9864901 
383,93  1 48  o,m) 

"5, 8774790 

57S  ss&jA  i!;5 
65S  = 71  A — 4.90 
37S  = 79 A 3,3167 

5 S = SA  — a,3o 
1 45S  = 46  A -t-  i,o333 

Dans  la  colonne  précé- 
dente, les  compléments 
des  multiple*  de  A,  en 
Jour»  et  fraction*  de  jour, 
sont  tous  Indiqué*  par 
Ptolcméo  comme  étant 
évalués  approximative- 
ment : r/*/WT«. 

Nota.  — Dan*  remploi  «le»  évaluation*  modernes,  on  devra  se  rappeler  que  la  révolution  aiderait*  de 
la  terre  eut  R = 363J  ïî.M  M. 


5.  Préalablement  à tonie  discussion  , je  ferai  remarquer  que  l'expression 
donnée. ici  par  Ptoléitféè  des  révolutions  synodiques  S , en  fonction  de 
l'année  tropique  A,  est  très -probablement  une  modification  de  forme 
apportée  par  lui  aux  déterminations  primitives  d'Uipparqtie  , pour  obtenir 
immédiatement  les  mouvements  moyens  de  longitude  des  planètes  , comptés 
du  point  équinoxial  mobile  Y»  ce  qui  lui  était  nécessaire  pour  en  former 
des  Tables  applicables  à des  intervalles  de  temps  exprimés  en  années  solai- 
res. La  position  temporaire  du  point  équinoxial  Y cl  sa  mobilité  n'inter- 
viennent nullement  dans  les  concordances  qu'Hipparqite  voulait  établir. 
Les  conditions  en  sont  relatives  aux  seuls  mouvements  sidéraux.  Aussi» 
quand  Hipparque  compléta  et  étendit  les  périodes  luui-solaircs  des  Chal- 
déens,  il  se  garda  bien  d'y  introduire  comme  élément  l'année  tropique. 
Il  les  rapporta  expressément  au  mouvement  sidéral  du  soleil;  et  il  est  très- 
présumable  qu'il  aura  agi  ici  de  même,  far  le  même  motif.  Ce  sera  donc 
dan*  cette  voie  que  nous  devrons  chercher  h retrouver  sa  marche.  Quand 
nous  aurons  obtenu  ainsi  ses  nombres,  il  sera  facile  d'en  déduire  ceux 
de  Plolénréc.  Car  nous  savons  qu'il  supposait  l'année  tropique  A égale 

6 3f>5*  4 — ~~  ou  335tf,?£(U)(X>”*  Si  nous  la  comparons  à l'année  sidérale 
a Go 5 *  7 

l\  y telle  que  nous  la  connaissons  aujourd'hui , nous  en  conclurons 
B = A •+-  o\oo;)“tf8. 
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Alors,  en  désignant  par  n A un  quelconque  dc«  multiples  de  A admis  par 
Ptolcmée,  nous  aurons 

n R = n A -f-  n . 01,0097 16S , 

ce  qui  nous  permettra  de  remplacer  n A par  nR  dans  les  expressions  pour 
retrouver  celles  de  l’toloméo,  ou  inversement,  si  nous  voulons  revenir  de 
celles-ci  aui  siennes.  » 

A la  vérité,  llipparque  n'avait  pas  une  évalnation  tout  il  fait  exacte  do 
l'année  sidérale  R,  car  il  lui  attribuait  la  valeur  trop  ror(e{*) 


l)e  là  on  tirerait 
cl,  par  suite , 


R'  = 365),t59S''.8r>8 
R'  = A = o .oïligirp  , 
nR'  = n A-l-  it  . Oj,ot3igigi. 


Mais,  par  lo  peu  d'amplitude  des  multiples  de  A qui  entrent  dans  ses 
périodes , l’erreur  de  celte  éialuatiop  n’a  pu  influer  que  pour  une  petite 
fraction  de  jour  sur  la  valeur  absolue  «lu  terme  correctif  qu’il  annexait  à 
scs  multiples  entiers  de  R'  ou  de  S.  Or  Ptojémée  nous  donnant  ces  périodes 
1 «‘«tuiles  en  fonctions  de  l'année  A , telles  qu’il  a dû  les  conclure  des  résul- 
tats d'Hipparque,  dans  quelque  forme  qu'ils  fussent  énoncés,  ce  sont  ces 
expressions  ainsi  transformées  qu’il  faut  nous  attacher  à vérilUfr,  sans 
vouloir  remonter  aux  primitives  que  nous  n'avons  plus. 

4.  A cet  effet,  je  vais  commencer  par  me  servir  des  évaluations  ci  d«-s 
méthodes  modernes , pour  retrouver  les  périodes  que  nous  considérons. 
Cela  nous  guidera  pour  voir  comment  llipparque  a pu  les  tirer  des  Obser- 
vations, parles  seules  méthodes  de  calcul  qu’il  possédait.  Comme  premier 
exemple  d’application  , je  prends  : 


Saturne  et  la  terre. 

Mous  connaissons  aujourd’hui  la  durée  exacte  de  la  révolution  synodique  . 
moyenne  de  Saturne.  En  la  combinant  avec  la  révolution  sidérale  de  la 
terre  par  la  méthode  des  fractions  continués,  que  je  suppose  être  eq  la 
possession  du  lecteur,  nous  obtiendrons  directement  toutes  les  périodes 
qu’Hipparque  a pu  en  déduire  (**).  Voici  la  série  des  opérations  que  je 


(*)  On  la  déduit  immédiatement  «Je  pér  ode  s luni-solairr».  f‘o/e  a mon  Zitnmfd»  >?  rono- 
logir  astronomique , page  401  • ÀcaHémia  fies  Sciriurt,  tome  XXII,  ihitl.  La  mrrar  déduction 
avait  été  fort  antérieurement  obtenue  par  M Scdillot,  professeur  d’Listoire  au  collige  Saint- 
Louis.  _ 

^•*)  Toole  la  doctrine  «le*  fraction»  continue»,  envisagée  an  point  de  rue  tic  se*  usage»  numé- 
rique», c*t  r » posée  et  a été  démontrée  pour  la  première  foi»,  avec  une  Ineiditê  admirable,  par 
fluyglirn  , dau»  une  dissertation  intitulée:  Drtcriplio  auto  i:ati  jtlanclarii . l'oret  llcuan 
Opéra  retlqua,  tome  1,  page  i>,in-4'>* 
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v pousse  seulement  aussi  loin  qu'il  est  nécessaire  pour  atteindre  la  réduite  à 
laquelle  il  s'est  arrêté. 


Éléments  des  divisions 

J 

378,09114  109 

3G5J,a5G38  35o 

u,83585  759 

HMBIHl 

Quotients  entiers. . . . 

I 

28 

m 

| Restes  successifs 

12,83585  759 

5,85j37  098 

1,13m  5G3 

■ 

De  là  on  tire  : 

ir«  réduite  S = R 12*  ,8358^759, 

‘ 2e  28  S = 29  R—  5J,85237og8, 

3e  S = 69  R -h  1 j , 1 3 1 1 1 5G3 . 

La  troisième  est  celle  d'Hipparque.  Il  s'agit  de  découvrir  comment  il  a pu 
y être  conduit  ; et  par  quels  procédés  il  a pu  la  déduire  des  données  que  lui 
fournissaient  les  observations  faites  de  son  temps  ou  dans  les  temps  an- 
térieurs. 

Ces  données  ne  pouvaient  être  que  des  oppositions  do  Saturne , observées 
isolément  h des  cpoqiics~conniies,  et  affectées  des  erreurs  que  comportaient 
des  déterminations  prises  & la  vue  simple  avec  une  mesure  sans  doute  im- 
parfaite du  temps.  Je  désigne  généralement  cesépoqucs  par  les  symboles 
Ej , E,v  Ea,  E4,  etc.,  sans  rien  prononcer  sur  leur  nombre  total,  ni  sur 
leurs  intervalles,  ni  sur  les  points  des  deux  orbites  où  les  oppositions  ob- 
servées sYtnicnt  opérées. 

Hipparque  avait  une  évaluation  approximative  de  l'année  sidérale  R.  En 
prenant  deux  oppositions  consécutives  quelconques,  l'intervalle  de  temps 
compris  entre  elles  lui  donnait  une  évaluation  particulière,  et  l'on  pour- 
rait dire  locale,  de  la  révolution  synodiqueS,  durée  <jui,  çtant  rapportée  à 
l'année  sidérale,  fournissait  nécessairement  une  égalité  de  cotte  forme, 

(1)  , S = R -4-  12 ,835857.5g  + r,  + 

s * 

dans  laquelle  je  désigne  parc,  la  somme  positive  ou  négatives-dos  erreurs 
provenant  des  observations , ainsi  que  de  la  valeur  inexacte  attribuée  à R ; 
tandis  que  /*,  représente  la  portion  de  S qui  devait  s'écarter  de  la  valeur 
moyenne,  en  vertu  des  inégalités  de  mouvement  propfes  à Saturne  et  à 
la  terre,  dans  les  points  de  leurs  orbites  où  les  deux  oppositions  comparées 
avaient  eu  lieu. 

D'après  celte  définition  de  /*, , sa  valeur  éventuelle  est  de  l'ordre  de® 
excentricités  des  deux  orbites;  elle  ne  peut  donc  être  qu'une  petite  frac- 
lion  du  terme  constant.  .Sans  connaître  la  grandeur,  et  encore  moins  la 
cause  des  inégalités  dont  elle  résulte,  Hipparque  savait  qu'elles  existaient, 
puisqu'il  s'était  précisément' proposé  d'obtenir  une  valeur  de  S où  elles  se 
trouvassent  compensées.  Ayant  celte  vue,  il  lui  était  d • * j à facile  d'atténuer 
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leur  influence  dan»  l'égalité  ( i ],  en  la  formant  sur  plusieurs  couples  d'opposi- 
tions consécutives  opérées  en  différents  points  des  deux  orbites,  et  pre- 
nant la  moyenne  entre  toutes.  Ce  môme  procédé  devait  évidemment  affai- 
blir la  partie  dee,  qui  provient  des  erreurs  des  observations;  et  ce  n’est  pas 
trop  présumer  d'un  esprit  aussi  exact  que  de  croire  qu'il  n'a  pas  dû  l'omettre. 
Quant  à la  portion  de  e,  qui  provient  de  l'inexacte  appréciation  de  R,  il 
était  impossible  de  l'atténuer;  mais  nous  la  connaissons,  et  nous  savons 
qu'elle  était  de  l'ordre  des  millièmes  de  jour. 

8.  Ceci  reconnu  par  nous,  et  les  précautions  précédentes  étant  supposées 
prises,  le  premier  pas  à faire  pour  former  une  période  qui  embrassât  des 
nombres  entiers  de  révolutions  complètes,  c'était  de  voir  si  l'excès 

12*  ,835  857  59  h- e,-*-  fi. 


ne  serait  pas  un  sous-multiple  exact  de  R,  ou  un  sous-multiple  si  près  d'élro 
exact, que  le  reste  de  la  division  fût  négligeable.  Eflcctuant  donc  cette 
épreuve,  Hipparque  a dû  trouver  comme  nous  pour  quotient  28,  puisque 
la  très-petite  différence,  qui  existait  entre  les  deux  termes  de  son  opération 
<s%  les  nûtres,  ne  pouvait  pas  changer  le  quotient  d'une  unité  entière.  Alors 
<*q  «obligeant  provisoirement  le  reste,  sans  mémo  qu'il  fût  nécessaire  do 
l'évaluer,  Hipparque  a dû  avoir  pour  résultat  approximatif 


par  conséquent, 


S — R -f-  çr  R = R ; 
28  S = 29  R. 


Ceci  lui  apprenait  donc  que,  pour  obtonir  des  valeurs  de  S qui  appro- 
chassent davantage  d’étre  indépendantes  des  inégalités  locales  inhérentes 
aux  .mouvements  vrais,  il  ne  fallait  pas  les  conclure  d'oppositions  immé- 
diatement consécutives,  mais  combiner  la  ireavcc  la  29e,  la  2e  avec  la  3k>®, 
et  ainsi  des  autres,  de  manière  qu'il  y eût  toujours  entre  elles  28  révolutions 
synodiques,  embrassant  un  intervalle  d'environ  29  années. Si  les  observations 
anciennes  et  les  siennes  propres  lui  en  fournissaient  qui  fussent  ainsi 
csgjf£jées,  il  pouvait  les  employer  sans  préparation;  s'il  en  avait  dont  les  in- 
tfci^vajles  comprissent  des  nombres  de  révolutions  quelque  peu  différents 
d<£.dç,  soit  en  plus,  soit  en  moins,  il  pouvait  les  employer  encore,  en  les 
rtarnant  à ce  nombre  par  l'addition  ou  la  soustraction  de  quelques-unes, 
tirée*  de  sa  première  évaluation  approximative  : 


eu 


S = R + 12*,  835  857  5q-+-  e,  -+- 


Alors,  en  formant  avec  chacun  de  ces  couples  le  multiple  28 S,  et  l'égalant 
à sa  durée  observée  en  jours  , puis  prenant  la  moyenne  de  tousccs  résultats, 
Hipparque  dut  nécessairement  en  déduire  une  égalité  de  la  forme  sui- 
vante : 

[2]  28  S = 29  R — 5^,85237098  — <%  — //,, 

dans  laquelle  e,  et  i/t  ont  des  significations  analogues  à r,  et  ; c'est  à- 
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iliro  que  e,  représente  la  somme  des  erreurs,  provenant  des  observations,  qui 
reste  après  leur  compensation  mutuelle  dans  la  moyenne  ainsi  formée; 
taudis  que  représente  la  portion  du  second  membre  qui  contient  la  dif- 
férence des  inégalités  locales  propres  aux  oppositions  combinées,  différence 
évidemment  très-peti te , puisqu’elles  sont  observées  dans  des  points  déjà 
presque  identiques  des  deux  orbites. 

6.  Toutefois,  il  est  facile  de  voir  qu’on  peut  la  rendre  plus  petite  encore, 
en  combinant  convenablement  les  deux  inégalités  précédentes,  où  les  excé- 
dants en  jours  des  multiples  de  R sont  .de  signes  opposés. 

En  effet,  si  Ton  divise  le  premier  nJ,  835  857  5»)  -he,  -+-  u,,  par  le  second 
5J, 85^ 370 98 H- et  -h/*,,  on  aura  2 pour  la  partie  entière  du  quotient. Donc, 
si  Ton  double  la  seconde  égalité,  et  qu'on  ajoute  le  produit  à la  pre- 
mière, les  nombres  de  jours  respectivement  annexés  aux  multiples  do  R sc 
détruiront  presque  en  totalité  dans  la  somme  ainsi  formée;  de  sorte  qne  si 
l’on  négligeait  ce  qui  pourra  en  rester  encore  , on  aurait 

57  S = 5.)  R. 

Ceci  montrait  évidemment  que  pour  assembler  les  oppositions  par  cou- 
ples qui  comprissent  des  nombres  entiers  de  révolutions  prosquo  complètes 
des  deux  orbites,  comme  Hipparque  se  l’était  proposé,  il  fallait  combiner 
la  irc opposilioq avec  la  58e,  la  a®  avec  la  59e,  et  ainsi  par  ordre,  puis  éva- 
luer lenrs  intervalles  en  jours  et  prendre  la  moyenne  des  résultats  ainsi  ob- 
tenus : ce  qu’il  pouvait  immédiatement  sur  les  oppositions  qui  se  trouvaient 
ainsi  espacées,  et  en  complétant  au  besoin  cet  intervalle  au  moyen  des  éva- 
luations précédentes  de  S,  s’il  s’en  fallait  do  peu  qu’il  ne  fût  rempli  exac- 
tement. Celte  opération  dut  ainsi  conduire  Hipparque  à une  troisième,  iné- 
galité de  la  forme  suivante  : 

[3j  57  S = 59  R h-  isf  1 3 1 1 1 5 63  -hf, 

dans  laquelle  les  symboles  r,  et  f*a  ont  des  significations  analogues  à celles 
que  nous  leur  avons  attribuées  dans  les  égalités  précédentes,  sauf  que  ut 
peut  maintenant  être  considéré  comme  tout  à fait  insensible. 

C’est  là  que  s'est  arrêté  Hipparque.  II  ne  reste  plus  qu’à  voir  jusqu’à  quel 
point  le  reste  numérique  rapporté  par  Plolémée  s'accorde  avec  celui  que 
fournissent  nos  évaluations  modernes.  D'après  celles-ci,  la  valeur  de 
H en  A étant 

R = A o-‘,oo  j 7*08; 

il  en  résulte 

59  R = 5q  A oJ , 573 39 1 a, 

et  ceci  étant  introduit  dans  le  second  membre  de  l’égalité  précédente  , elle 
devient 

f3j  57  S sa  5g  A -f-  i-*,  704  ct  -+-  ju4. 

Suivant  Ptolémée  le  terme  complémentaire  de  5g  A est  1*,  7/v  Donc,  en 
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négligeant  a,  il  en  résulte 

et  = 4-oj,o455j>3 'J  = -h  i*‘  5m  33»,  'i5. 

Telle  serait  donc  l’erreur  do  l’intervalle  67  S provenant  des  oppositions 
qu’Hipparquc  avait  combinées.  Elle  est  inconccvablcment  petite;  et  elle  ne 
peut  s’ôtre  ainsi  atténuée  que  dans  la  moyenne  d’un  grand  nombre  de  cou- 
ples pareils  tirés  d’observations  d’époques  différentes. 

7.  La  marche  que  nous  avons  suivie  pour  arriver  à ces  résultats,  n’a 
exigé  aucune  opération  qu’Hipparquc  ne  sût  faire,  et  qui  ne  fût  naturelle 
à un  observateur  aussi  habile,  ayant  parfaitement  distingué  la  condition 
essentielle  à remplir  pour  obtenir  des  évaluations  réellement  moyennes  de 
la  révolution  synodique.  Cette  condition  étant  posée,  il  ne  s’agissait  plus 
que  de  former  des  combinaisons  de  S et  de  B dans  lesquelles  le  nombre  de 
jours  annexé  aux  multiples  entiers  de  B se  trouvât  nul,  s’il  pouvait  l’étro, 
ou  du  moins  extrêmement  atténué.  Arriver  progressivement  h ce  but 
par  la  compensation  mutuelle  des  périodes  successives,  où  ces  annexes 
avaient  des  sens  opposés  , c’était  un  procédé  qui  sc  présentait  de  ltti-mèmc; 
et  rendre  chacune  de  ces  déductions  aussi  exacte  que  possible,  en  prenant 
la  moyenne  de  toutes  les  combinaisons  d’oppositions  qui  pouvaient  la 
fournir,  c’est  un  artifice  habituel  à tout  observateur  exercé.  Il  est  sans  doute 
fort  digne  de  remarque  que  la  mise  en  pratique  de  ces  idées  «i  simples  con- 
duit absolument  à la  mémo  suite  d’opérations  que  prescrit  la  méthode  mo- 
derne des  fractions  continues.  Mais  elles  y sont  amenées,  à chaque  pas, 
indépendamment  de  toute  spéculation  théorique,  par  la  seule  convenance 
d’améliorer  le  résultat  déjà  obtenu.  C’est  là  ce  qui  la  rend  si  facilement 
supposable. 

H.  La  môme  marche  d idées  conduit  aussi  directement  aux  périodes  qu'Hip- 
parque  assigne  pour  les  quatre  autres  planètes.  Je  leur  en  ferai  toutefois 
l'application  individuelle,  afin  de  signaler  certaines  diflicultés  particulières 
qu’Hipparque  y a rencontrées.  Elles  se  manifesteront  d'el  les-mômes  dans 
le  progrès  des  opérations  numériques  , sans  que  j’aie  besoin  de  reproduire 
en  detail  les  raisonnements  qui  en  règlent  la  succes>ion,  ces  raisonnements 
ne  différant  point  de  ceux  que  je  viens  d’exposer. 

Jupiter  et  la  terre. 

Ici , comme  dans  le  cas  [décodent , j'applique  d’abord  la  méthode  des 
fractions  continues  aux  évaluations  modernes,  pour  former  directement  les 
périodes  de  S et  «le  R , auxquelles  Hipparque  a dû  arriver. 


Élém.  dos  divis. 

3i>S,t8îoi  oi3 

3GS,î',G38  35o 

33,(13762  663 

j8  9801  1 J'.Hl 

j 

t <n;  io«p 

Quotients  entiers 

t 

10 

1 

g 

j Restes  successifs. 

33,63762  GG  i 

1 1 -tio 

ii.f>4'5o  <>43 

1 ,oi)5oG  063 
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De  là  on  lire  : 

irc  Réduite  S = R -+- 33J,627  (-2663 , 

2e  10  S = 1 1 R — 28,980  1 1720, 

3e  n S = 12  R -h  4 >^4/  r,°94^> 

4e  76  S = 83  R—  1 ,of)5o3ofi2. 

Hipparque  n'avait  probablement  pas  à sa  disposition  des  oppositions  ob- 
servées de  Jupiter  qui  remontassent  à h3  ans  en  arrière  des  siennes,  et 
qu'il  jugeât  assez  sûres  pour  en  pouvoir  faire  usage.  Car,  s'il  en  avait  eu  de 
telles,  il  aurait  pu  facilement  en  déduire  la  quatrième  égalité  affectée  de 
leurs  erreurs,  laquelle  lui  aurait  donné  un  reste  moindre  que  les  précé- 
dentes, et  moindre  que  celui  qui  complète  la  période  intermédiaire  à la- 
quelle il  s'est  arrêté.  Pour  comprendre  comment  il  a pu  être  conduit,  je 
dirai  presque  obligé»  à ce  choix  restreint,  remarquons  que  la  2e  et  1a  3e  iné- 
galité ont  dû  se  présenter  à lui  sous  les  formes  suivantes  : 

[2]  10  S = 1 1 R — q83, 980  117  20—  r,  — fi% , 

î3j  1 1 S = 1 2 R 6*>G4"5o943 -t- e,-*-/*,. 

Les  deux  restes  étant  de  signes  opposés  pouvaient  évidemment  s'entre-dé- 
truire en  partie»  Pun  l'autre,  par  addition,  en  multipliant  la  3e  inégalité 
par  un  nombre  entier  de  fois  convenable.  Pour  trouver  ce  nombre,  il  n’y 
avait  qu'à  diviser  28*, 980  1 17  20 -ne, -4- par  4'» 647^09 43 e,-*- ju,,  ce 
qui  donnait  pour  quotient  entier  6,  malgré  la  présence  des  petites  erreurs 
que  les  symboles  littéraux  représentent.  Ceci  montrait  qu'en  formant  la 
combinaisou  6[3]-t- [2]  on  obtiendrait  76  S = 83  R plus  un  faible  reste,  que 
l'on  conclurait  des  ob?ervalions , suppose  qu'il  en  existât  do  suffisamment 
exactes  qui  fussent  réparties  sur  un  intervalle  de  83  années  ou  davantage. 
N'en  ayant  pas  apparemment  de  toiles  , Hipparque  a pris  pour  multiplica- 
teur le  nombre  entier  inférieur»  le  plus  proche  de  6,  qui  restreignait  l’inter- 
valle, autant  que  l'exigeaient  ccllesdont  il  pouvait  disposer.  Il  a pris  5 , qui 
dounait  par  addition  65  S = 71  R,  plus  un  reste  dont  l'évaluation  lui  deve- 
nait accessible;  il  a obtenu  ainsi 

[41  65 S = 7 1 R — 5*, 742 5700$  — c — p, 

où  le  symbole  c représente  l'erreur  moyenne  de  toutes  les  oppositions  ac  • 
couplées,  et  u l’effet  résultant  dc9  inégalités  locales  des  mouvements  dans 
les  deux  orbites.  Si  l'on  s’étonne  qu’il  ait  préféré  cette  période  à la  combi- 
naison [3j,  où  le  reste  numérique  était  un  peu  moindre,  je  dirai  que  c'est 
une  preuve  de  son  habileté.  Carie  coemcienl  de  S étant  presque  sextuple 
dons  r4J  de  ce  qu’il  est  dans  (3),  les  erreurs  e,  p y avaient  une  influence 
proportionnellement  moindre  sur  la  valeur  de  la  révolution  synodiquoS, 
qu'on  eu  déduisait. 

Pour  apprécier  l'exactitude  de  cette  combinaison  d’Hipparque,  j’y  néglige 
/«devenu  insensible;  et,  remplaçant  R par  sa  valeur  on  A,  nous  aurons 
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71  R =s  71  A 4-  oJ, (189891 8 

et,  par  suite , 

65  S = 71  A — 5j,o5i677î5  — c.  Ptolémécdit  —4*  ,90. 

Il  en  résulte  donc 

c = 4-0*,  15167715  = 4-  3fe  3i,n  51% 3. 

Cetto  erreur  sur  une  période  de  71  ans  paraîtra  encore  bien  petite,  si  l'on 
se  rappelle  comment  avaient  dû  être  observées  les  anciennes  oppositions 
qu'Hipparquo  a pu  employer. 


Mars  et  la  terre . 


9.  Voici  d'abord  la  série  des  operations  effectuées  avec  les  évaluations 
modernes. 


j 

J 

1 

I 

I 

HH 

Élétn.  de*  dm*.  . 

779>!)3649°' 

365,25638  35 

49,42372  3i 

19,29032  18 

10,8430795 

8,4472',  23 

Quotient*  entier». 

1 

7 

1 

1 

1 

Kc*:e*  iacce»»if* 

4<Ji4a37a  3< 

19,2903a  18 

10,84307  95 

8,44724  23 

2,39683  72 

De  là  on  tire  : 


irc  Réduite 

S = 3 R -t-  4qJj  423  723 1 , 

Ie 

7 S = i5  R — 19, 2903318, 

3e 

t5  S = 32  R -1-  10 , 8430795, 

4' 

22  S =47**-  8,4472423, 

5* 

37  S = 79 R -t-  2,3928372. 

Hip  parque  a trouvé  des  oppositions  de  Mars  assez  anciennes  pour  remon- 
ter jusqu'à  la  dernière  de  ces  égalités  qu'il  a nécessairement  obtenue  sous  la 
forme  suivante  : 

*7 S = 79 R -t-  3J, 393 837a -ne,-*-  II,, 

e,  représentant  l’erreur  moyenne  qui  provient  des  observations  qu’il  a com- 
binées, et  /t,  celle  qui  vient  des  inégalités  locales  des  mouvements,  laquelle 
doit  être  considéréo  comme  Insensible  à cause  de  leur  restitution  presque 
complète.  Ceci  admis , l’expression  de  R en  A donne 

79  R=  79  A -t-  o', 767 627a; 
de  lè  il  résulte,  en  négligeant  u,, 

37  S = 79  A -t-  3*,  i634644-t-e,.  Ptolémce  dit  -t-  3^,2167 . 
D'où  l’on  conclut 

c,  = -t-  o’,o53 a35G=  -t-  i*1  iG"1  39*,  iG. 
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Colle  erreur  résultante  sur  uno  période  do  79  années  est  d’une  politesse 
surprenante  quand  on  songe  à la  nature  des  procédés  par  lesquels  on  avait 
di\  déterminer  les  anciennes  oppositions  qu’Hipparquc  avait  à combiner. 

10.  J'arrive  maintenant  aux  périodes  relatives  aux  planètes  inférieures. 
On  so  rappelle  qu'elles  ne  sont  pas  conclues  d'oppositions  , mais  d'clon- 
gâtions  observées  dons  des  conditions  égales  do  sens  et  do  grandeur. 

Venus  et  la  terre. 


J'opère  d'abord  avec  les  évaluations  modernes. 


1 J 

J 

J 

J 

1 

hlcm.  tirs  tlieis.  . 583, <J2  1 4^009 

ïr,5,a5fiî3  3.., 

3.8/05  gG5g 

1 jiv'ijiaS  G*)' 

72,07380C)6& 

Quotients  entiers  1 1 

I 

I 

1 

'■* 

Mettes  successifs.  . !2l{J,6f)'iO()  G’K) 

1 

i4fi,5.)ia8  691 

72,0;  38o  </>S 

De  là  en  tire  : 

irc  Réduite  S = R -f-  ai8*,f  65  096  5g, 

oc  8 =aR  — 146,  286  gi, 

3*  , iS  =3  B+  72,07380968, 

4**  5 S s=  8 R — 2,443667  55. 

Hipparque  s'est  arrêté  a la  dernière  do  ces  inégalités,  de  6orlc  que  le 
résultat  auquel  il  est  parvenu  peut  s'exprimer  sous  la  forme  suivante  : 

5 S = 8 R — 2*  44^  G6755  — e4  — ptf 

où  les  symboles  e4 , représentent,  comme  ci-dessus,  la  somme  des  er- 
reurs provenant  des  observations  ainsi  que  des  inégalités  locales  des  mouve- 
ments qui  ne  se  sont  pas  complètement  compensées;  u4  y est  évidemment 
négligeable.  Ceci  admis,  l'expression  de  R en  A donne 

8R  = 8 A -t-  0^,077 734$; 
d'où  il  résulte,  en  négligeant  jjiy 

5 S = 8 A — 2^,  365933 1 5 — e4 . Ptolémée  dit  — ?i>3o. 

D’où  l'on  conclut 

e4  = -f-  o-*,  065933  i5—  -i-  i*1  34m  56*, 62. 

La  petitesse  de  cotte  erreur  est  encore  plus  surprenante  que  dans  les  cas 
précédents,  quand  on  songe  que  les  observations  se  bornaient  à constater 
les  époques  où  Vénus  revenait  à des  élongations  de  même  sens  et  d'égales 
grandeurs,  phénomènes  dont  les  époques  précises  étaient  encore  bien  plus 
difficiles  à fixer  que  celles  des  oppositions. 


Digitized  by  Google 


PHYSIQUK. 


7l 


Mercure  et  la  terre. 

Voici  d'abord  le  calcnl  avec  les  évaluations  modernes.  Ici  S étant  moin- 
dre que  R , il  faut  le  prendre  pour  diviseur. 


Eléments  tir*  «iiviiioni. 
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1 1 ‘1 

De  là  on  tire  : 

ircRcduite.  R = 3 S -t- 1 7*  ,623  9465 , 

a*  6R  = it) S — io,  1 33 8ooo, 

3e  ;R=  aîS+  7,4901465, 

4*  i3  R = 41  S-  2,6436535, 

5e  33  R = 104  S -t-  2,  202  83q5  , 

6e  46  R = «45S  — o,  4408140. 

flipparquc  est  allé  jusqu'à  cette  sixième  égalité,  qu'il  a obtenue  sous 
la  forme  suivante  : 

i45S  =46  R -+-oJ,4^0^,4°"+"  e*  *+■  /*** 

Les  symboles  e , ;i , ayant  la  signification  que  nous  leur  avons  attribuée 
dans  tous  les  cas  précédents,  et  <i%  pouvant  dire  considéré  comme  insensi- 
ble. Ceci  admis  , l’expression  de  R en  A donne 

4G  R = 40  A.  oJ  .4469718  ; 

Jonc,  en  négligeant  /jl,,  on  a 

i45  S — jC  A -t-  o1, 887  7868 -+-  c,.  Ploléméc  dit  ■+■  i’,o333333. 
De  là  on  conclut 

et  = h-  i455465  = -f-  3h  29™  359,a2. 
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CHAPITRE  IV. 

Détermination  de  la  forme  et  de  la  situation  des 
orbites  décrites  par  les  cinq  planètes. 

Section  I.  — Exposé  de  la  méthode  générale 
et  des  formules  qui  en  dérivent. 

37.  Continuons  de  considérer  la  terre  comme  un  simple  point 
matériel , circulant  autour  du  soleil  dans  le  plan  de  l’écliptique, 
suivant  des  conditions  de  mouvement  et  de  positions  relatives,  qui 
nous  sont  connues  à chaque  instant.  Si  nous  concevons  un  rayon 
visuel  dirigé  de  ce  point  mobile  au  centre  du  disque  d’une  pla- 
nète , à un  instant  assigné , les  observations  fixent  la  direction  de 
ce  rayon  à partir  du  lieu  où  la  terre  se  trouve.  Car  elles  nous  font 
connaître:  i°son  inclinaison  sur  le  plan  de  l’écliptique,  ou  la  lati- 
tude apparente  de  l'astre,  que  je  nomme  >;  2°  l’angle  que  sa 
projection  sur  ce  plan  forme  avec  la  droite  menée  de  la  terre  au 
point  équinoxial  actuel  T,  c’est-à-dire  la  longitude  apparente  de 
l’astre  que  je  nomme  t.  Mais  cela  nous  laisse  complètement  igno- 
rer la  distance  actuelle  r de  l’astre  à la  terre,  ainsi  que  la  projec- 
tion de  celte  droite  sur  le  plan  de  l’écliptique,  projection  que  l’on 
appelle  la  distance  accourcie  géocentrique  de  la  planète,  et  que 
je  désignerai  par  p. 

Pour  employer  sans  confusion  ce  mélange  d’éléments  déter- 
minéset  indéterminés,  je  les  assemblerai  sous  les  formes  si  claires, 
etsi  commodes  de  la  géométrie  analytique.  Le  mouvement  révolutif 
des  planètes,  vu  de  la  terre,  ofTre  une  analogie  manifeste  avec  la 
rotation  des  taches  que  l’on  observe  sur  la  surface  du  soleil.  Aussi 
la  même  marche  de  raisonnement  et  de  calculs  va-t-elle  nous 
servir  pour  en  constater  les  lois  phénoménales.  Rapportons  les 
points  de  l’espace  à trois  axes  de  coordonnées  rectangulaires  x,y,  z, 
ayant  leur  origine  fixée  au  centre  de  la  terre,  se  transportant 
avec  ce  centre  sur  tous  les  points  de  l’orbite  qu’il  décrit  annuelle- 
ment autour  du  soleil,  et  se  maintenant  toujours  parallèles  à 
eux-mêmes  durant  ce  transport.  Pour  leur  assurer  cette  condition 
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i)c  parallélisme,  l'axe  des  x,  compris  dans  l’écliptique,  sera  con- 
stamment dirigé  vers  le  point  équinoxial  T*  de  la  sphère  céleste, 
d’où  l'on  comptait  les  longitudes  a une  époque  déterminée,  que 
nous  adopterons  comme  origine  du  temps  ; et  nous  prendrons 
les  x positifs  en  allant  vers  ce  point,  rendu  ainsi  théoriquement 
fixe.  L’axe  des  y sera  placé  aussi  dans  l'écliptique,  perpendicu- 
lairement aux  x,  les  y étant  pris  positifs  vers  le  point  solsticial  g 
de  la  même  époque,  lequel  y marque  le  commencement  du  signe 
du  Cancer.  Enfin  l’axe  des  z sera  normal  à l’écliptique,  et  les  z se- 
ront pris  positifs  en  allant  vers  le  pèle  boréal  à partir  de  ce  plan. 
Dans  les  applications,  nous  ferons  partir  les  longitudes /,  non 
pas  du  point  équinoxial  actuel  et  mobile  T»  auquel  l’observation 
immédiate  les  rapporte,  mais  du  point  équinoxial  fixe  T.,  sur 
lequel  l’axe  des  x reste  constamment  dirigé.  Pour  cela,  nous  calcu- 
lerons, l’arc  de  précession  qui  doit  être  compris  entre  ces  deu 
points  sur  l’écliptique  mobile  à raison  de  l'intervalle  de  temps  qui 
les  sépare  ; puis  nous  ajouterons  cet  arc  aux  longitudes  observées 
si  T précède  T«j  et  nous  l’en  retrancherons  s’il  le  suit.  Par  ce 
moyen , toutes  les  longitudes  qui  entreront  dans  nos  calculs  par- 
tiront de  l’axe  des  x,  se  maintenant  toujours  parallèle  à lui-même', 
tel  que  nous  l’avons  défini , et  je  les  emploierai  désormais  comme 
étant  ainsi  réduites. 

38.  Ces  conventions  étant  admises,  soient  X,  Y les  coordon- 
nces,du  soleil,  L sa  longitude,  R sa  distance  à la  terre , ou  le  rayon 
vecteur  de  l’orbe  terrestre  Jt  un  instant  assigné.  On  aura  évidem- 
ment 

X = RcosL,  Y = RsinL. 

L'époque  de  l’application  étant  assignée,  L et  R seront  donnés 
par  les  Tables  du  soleil  ; de  sorte  que  X et  Y s’en  concluront,  ou 
pourront  s’en  conclure. 

Au  même  instant,  les  coordonnées  apparentes  x,y,z,  de  la 
planète  seront 

Ix  = p cos/,  _y  = psin/,  s = ptang>, 
à quoi  il  faudra  joindre 

p = rcosX,  et,  par  suite,  s = rsinî; 
t.  v.  5* 
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les  leitres  qui  cntrc/it  dans  les  seconds  membres  ayant  les  signifi- 
cations que  je  leur  ai  ci-dessus  attribuées. 

Maintenant,  appelons  .r',  y',  z\  les  coordonnées  héHoccntriqnrs 
de  la  planète  rapportées  à trois  axes  rectilignes  menés  par  le 
centre  du  soleil  parallèlement  aux  précédents;  et  employons  aussi 
des  lettres  semblables  munies  d’un  accent  pour  désigner  les  autres 
éléments  tant  linéaires  qu’angulaires  de  sa  position,  vue  de  ce 
centre.  Nous  aurons,  par  analogie,  , , 

/ x'  = p'  cos  y = f'  sin  /',  z'  = p'  langV, 

( a)  < à quoi  il  faudra  joindre 

( p'  = /cos>',  et,  par  suite,  z' = r' sin 

Ces  deux  systèmes  de  coordonnées  seront  liés  entre  eux  par  leurs 
conditions  d’origines  propres,  qui  exigeront  que  l’on  ait  toujours, 
à un  même  instant,  __ 

(o)  a:  — x'  — \ , y — y'  — Y,  z'  — z. 

Tous  les  problèmes  qui  ont  pour  objet  les  mouvements  de  la  pla- 
nète autour  du  soleil  dépendent  des  coordonnées  héliocentriques 
x',  y,  z'.  Ce  sont  là  par  conséquent  les  véritables  inconnues  qu’il 
faut  savoir  déduire  des  observations  géocentriques  pour  connaître 
les  lois  de  ces  mouvements. 

Supposez  que  l’on  soit  parvenu  ainsi  à les  découvrir,  et  à en 
construire  des  Tables  qui  donnent  les  valeurs  de  •r',  y',  z',  ou  de 
leurs  équivalents  trigonomélriqucs,  pour  un  instant  quelconque 
assigné  t.  Le  problème  analytique  consistera  alors  à déduire  de 
ces  valeurs  celles  des  coordonnées  géocentriques  x,  y,  z,  ainsique 
de  leurs  cléments  angulaires  pour  le  même  instant,  soit  afin  de 
confirmer  ou  de  corriger  les  premières  en  les  comparant  à l’ob- 
servation, soit  afin  de  suppléer  à celles-ci. 

39.  Dans  ces  deux  cas,  le  passage  d’un  des  systèmes  de  coor- 
données à l’autre  s’opère  au  moyen  des  équations  qui  lient  leurs 
origines.  Pour  réduire  celte  operation  tant  directe  qu’inverse  à 
ses  termes  les  plus  simples,  remplacez,  dans  nos  trois  équations 
de  condition , les  coordonnées  rectangulaires  par  leurs  équivalents 
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angulaires,  respectivement  associés  aux  distances  accourcies p , p'. 
Elles  deviendront 

p cos  / — p'  cos  /'  = R cosL, 

(o)  psin/ — p' sin /'=  R sinL, 

p'  tang  V = p tang  X. 

Concevons  d’abord  (pie  l’on  soit  en  possession  de  Tables  calculées 
qui  fassent  connaître  les  angles  /',  X',  et  la  distance  accourcie  hélio- 
centrique  p',  pour  un  instant  quelconque  assigné  que  je  nomme  t. 

R et  L seront  donnés  aussi,  pour  ce  meme  instant,  par  les  Tables 
du  soleil.  Alors,  nos  trois  équations  ne  contiendront  plus  d’incon- 
nues que  /,  X,  p,  qui  pourront  ainsi  s’en  conclure. 

A cet  effet,  je  prends  d’abord  les  deux  qui  ne  contiennent  que  / 
et  0.  Elles  donnent 

pcos/  = cos /'  4-  R cosL,  psin/  = p'  sin  /'  -4-  R sinL; 

en  multipliant  la  t™  par  sin/,  la  V par  — cos/,  et  ajoutant,  . 
p disparaît , et  il  reste 

o=p'sin(/' — /)  — Rsin(/  — L).  ’ 


Or  /'  — / équivaut  à /'  — L — (/  — L).  En  effectuant  cette 
transformation,  / — L demeure  seule  inconnue,  et  en  la  dégageant 
on  obtient  ’ 


tang(/  — L)  = 


p'  sin  (/'  — L) 

R -4-  p'cos(/'  — L) 


Quand  on  aura  calculé  l’arc  / — L par  cette  expression  de  sa  tan  - 
gente,  on  en  pourra  conclure  /,  puisque  L est  donné.  Connaissant  /, 
on  déduira  des  deux  équations  ci-dessus  considérées, 

_ p'  sin  ( V — L) 

^ sin  (/  — L) 

On  pourrait  aussi  obtenir  directement  • 

p’  = p"  -+-  2 p'R  cos  ( /'  — L)-4-R’} 

d’où 

,1  *R  Tl  R,T 

p = p [,+-p-cos(/  ~ + 7 
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mais  cette,  expression  tic  p,  quelquefois  utile , ne  se  prête  pas  an, 
calcul  logarithmique. 

Ayant  ainsi  les  «leux  coordonnées  géocentriqucs  / et  p,  on  ob- 
tiendra la  troisième  X par  celle  de  nos  équations  de  condition  qui 
la  renferme,  et  elle  donnera 

tangX  = Pl^. 

. »•*  - p • 

Comme  les  formules  auxquelles  nous  venons  de  parvenir  sont 
d’un  usage  continuel  pour  calculer  les  lieux  géocentriques  des 
planètes  d’après  les  Tables,  il  ne  sera  pas  inutile  d’en  montrer  la 
‘signification  géométrique.  C’est  l’objet  de  la  fig.  7. 

Elle  est  construite  dans  le  plan  de  l’écliptique.  M désigne  la 
projection  de  la  planète  surjre  plan  , S le  soleil,  T la  terre,  qui  y 
sont  contenus.  T est  le  point  équinoxial  d’où  l’on  compte  les 
longitudes  tant  géocentriques  qu’heliocen triques.  En  formant  les 
expressions  des  .trois  angles  T,  S,  M en  fonction  de  ces  arcs, 
on  trouve  ce  qui  suit  : 

L’angle  à la  terre.  r.  T = / — L,  on  l'appelle  l 'élongation. 

L'angle  au  soleil ... . S = 1 8o°-l-  L — l',  » la  commutation. 

L'angle  à la  planète . M = !'—/,  » la  parallaxe  annuelle. 

C’est  l'angle  sous  lequel  la  ptanèlr 
projetée  sur  l'écliptique  voit  le 
royon  R 

.Maintenant,  concevez  une  perpendiculaire  menée  du  sommet  S 
sur  le  côté  p.  Elle  aura  ces  dèux  expressions  équivalentes  : p'  sin  M 
ou  R,  sin  T.  C’est  la  première  égalité  d’où  nous  avons  déduit  /. 

La  proportionnalité  des  côtés  du  triangle  aux  sinus  des  angles 
qui  leur  sont  opposés,  donne  ensuite 

p sin  S x , ' 

p’  sin  T 

C’est  la  seconde  égalité  de  laquelle  nous  avons  déduit  p,  après  que  V 
était  connu.  . 

La  troisième  formule  qui  donne  la  latitude  géocentrique  X,  ne 
fait  qu’exprimer  que  la  droite  PM  menée  de  la  planète  perpendi-  t 
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culairement  à l’écliptique  est  commune  aux  deux  systèmes  de 
coordonnées  rectangulaires  x , y,  *;  x',/',  s'. 

Si  l’on  supposait  les  éléments  /,  X du  lieu  géocentrique  observés, 
et  p déterminé  par  quelque  procédé  auxiliaire,  ou  en  déduirait  t 
etX'  en  les  dégageant  de  nos  deux  premières  équations  de  condi- 
tion par  une  série  d’opérations  tout  à fait  pareille.  Mais  on  peut 
les  obtenir  tout  de  suite,  sans  nouveau  calcul,  en  remarquant 
que,  dans  ces  équations,  les  termes  qui  appartiennent  aux  deux 
systèmes  de  coordonnées  entrent  exactement  de  la  même  ma- 
nière, sauf  que  p et  p'  y sont  affectés  de  signes  opposés.  Les  ré- 
sultats de  l’une  ou  l’autre  élimination  ne  peuvent  donc  diffé- 
rer que  par  cette  opposition  de  signes , de  sorte  que  l’on  devra 
avoir 


tang(/'  — L)  = 


— p sin  (/  — L) 
R — pcos(/  — L) 


et  ensuite 


f>sin(/ — L)  . 
sin  (f  — L)  r 


ou  encore 


, , 2 R , , . . R’ 

P —p\  i cos  ( / — L ) H 

1 P P 


C’est  ce  que  l’on  peut  effectivement  vérifier,  f et  p'  étant  ainsi  con- 
nus, la  troisième  équation  de  condition,  qui  est  de  même  forme 
pour  les  deux  systèmes  de  coordonnées^onnera 

p tant;* 
tang  a = — -r • 

P 


Il  reste  donc  seulement  à voir,  comment  on  pourra  se  procurer 
la  valeur  de  p. 

40.  On  l’obtient  en  s’appuyant  sur  un  fait  dont  nous  aurons 
bientôt  la  preuve  matérielle.  C’est  que  les  orbites  de  toutes  les  pla- 
nètes sont  contenues  dans  des  plans  qui  passent  par  le  centre  du 
soleil , lequel  est  aussi  le  centre  de  nos  coordonnées  x',  y',  a'.  Ad- 
mettons pour  le  montent  qu’il  en  soit  ainsi.  Alors  les  valeurs  si- 
multanées de  x',  y',  i , propres  à une  planète  , devront  toujours 
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satisfaire  à une  même  équation  linéaire  avant  pour  forme 


Ax'  -I-  B y'  -t-  z'  — o, 

A et  B étant  des  constantes  connues  ou  déterminables  en  nombres. 
Pour  leur  donner  une  signification  astronomique,  formons  la  trace 
du  plan  sur  l’écliptique,  trace  que  l’on  appelle  la  ligne  de  scs 
nœuds-,  et  nommons  N la  longitude  de  sa  branche  ascendante, 
par  laquelle  la  planète  passe  quand  elle  traverse  l’écliptique  en 
s'élevant  du  sud  au  nord,  ce  qui,  d’après  nos  conventions  anté- 
rieures, devra  rendre  les  valeurs  de  z'  positives,  de  négatives 
qu’elles  étaient  avant  ce  passage.  Nommons  encore -t-  D’inclinaison 
du  plan  sur  l’écliptique,  en  la  comptant  aussi  du  sud  vers  le 
nord.  Cela  exigera  que  l’on  fasse 

A = -t-  tang  I sin  N , B = — tang  I cos  N ; 

or,  en  éliminant  les  deux  coefficients  A,  B,  par  ces  expressions, 
l’équation  de  notre  plan  deviendra 

(3)  x'  tanglsin  N — / tang  1 cos  N — o. 

Et  il  est  aisé  de  vérifier  qu'elle  satisfait  effectivement  à toutes  les 
conditions  conventionnelles  que  nous  nous  sommes  imposées. 

On  verra  plus  loin  que  les  observations  font  immédiatement 
connaître  les  deux  éléments  I , N , dont  elles  prouvent  aussi  la 
constance  d'application  à tous  les  points  de  chaque  orbite.  Sup- 
posons donc  qu'on  les  ait  ainsi  obtenus:  alors,  quand  on  aura  deux 
des  coordonnées  x',  y',  z'  d'une  planète,  on  pourra  conclure  la 
troisième  de  cette  équation. 

Remplaçons  ces  coordonnées  par  leurs  expressions  respective- 
ment équivalentes,  x — X , y — Y,  z,  où  X représente  R cosl. , 
et  Y,  R sin  L.  Il  en  résultera 

(4)  xtangl  sin  N — y tangl  cos  N-t-z  -t-  R tang  I sin(L  — N)  = o, 

qui  est  la  relation  analogue  entre  les  coordonnées  géocent  ri  ques. 

Si  dans  la  première  on  remplace  x' , y',  z'  par  leurs  valeurs 
respectives,  f'.cos t,  p'  sin  Z',  p'tangV,  p'  disparaît  comme  fac- 
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leur  commun;  et,  après  l’avoir  supprimé,  il  reste 

(3) '  tanglsinf/' — N)  — tang)'  = o. 

Mais  si  l’on  fait  la  substitution  analogue  dans  la  seconde,  p n’en 
disparaît  point,  et  l’on  trouve 

(4) '  p [ tang  Isin  (/  — N)  — tang)  j — R tangl  sin  (l  — JS)  — o. 


Cette  dernière  nous  montre  que*  si  l’on  a déterminé  par  obser- 
vation, à un  certain  instant,  la  latitude  et  la  longitude  géoeen- 
triques  /,  ) d’une  planète  relativement  à laquelle  on  connaît  les 
constantes I,  N,  on  en  conclura, pour  le  même  instant,  la  valeur 


du  rapport  ^ > 
R 


et,  par  suite,  les  coordonnées,  tant  géocentriques 


qu’héliocentriques , x,  y,  z,  x',y',  z',  en  fonction  de  ce  même 
rapport,  puisqu’il  entre  seul  comme  inconnue  dans  leurs  expres- 
sions générales,  quand  / , ) et  L sont  donnés. 

Ce  résultat  est  lacile  à comprendre.  I et  N étant  connus,  le  plan 
de  l’orbite  qui  passe  par  le  soleil  est  défini  de  position  relative- 
ment à cet  astre.  Il  l’est  aussi  relativement  à la  terre  qui  est  liée 
au  soleil  par  le  rayon  R,  dont  les  Tables  font  connaître,  pour 
chaque  instant,  la  direction  et  la  longueur  en  partie  du  demi 
grand  axe  de  l’orbe  terrestre  pris  pour  unité.  D’une  autre  part, 
quand  on  a observé  à un  certain  instant  la  latitude  ou  la  longitude 
géocentriques).,  I d’une  planète,  ces  deux  angles  fixent  complè- 
tement la  direction  du  rayon  visuel  mené  de  la  terre  au  point  du 
plan  où  la  planète  se  trouve.  Ses  coordonnées  géocentriques  x , 
y,  z de  ce  point,  ainsi  que  sa  distance  rà  la  terre,  et  la  projec- 
tion p de  celle-ci  sur  l’écliptique,  sont  donc  alors  déterminables 
en  fonction  du  rayon  R , qui  est  le  seul  élément  linéaire  explici- 
tement introduit  dans  le  calcul.  Notre  formule  ne  fait  qu’exprimer 
un  des  résultats  de  cette  détermination  en  nous  faisant  connaître  le 
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raît  de  l’équation  (3)',  qui  par  conséquent  le  laisse  indéterminé. 
Soient  [fig.  8)  S le  soleil , Pin'  l’orbite  d’une  planète,  comprise 
tout  entière  dans  un  plan  dont  la  trace  sur  l’écliptique  est  SN, 
le  point  N étant,  par  exemple,  le  noeud  ascendant  de  l’orbite  N n'. 
Menons  dans  l’écliptique  la  droiteST,  dirigée  au  point  équinoxial 
de  printemps , et  à partir  de  laquelle  nous  compterons  les  longitu- 
des, dans  le  sens  indiqué  par  la  flèche  courbe.  A un  instant  quel- 
conque la  planète  étanten  P,  on  vous  donne  l’angle  PSM,  ou  V qui 
est  sa  latitude  héüocentrique,  et  l’angle  MST,  ou /'qui  est  sa  lon- 
gitude héliocentrique  aboutissant  au  cercle  de  latitude  PSM,  qui 
la  contient.  L’angle  NST,  ou  N,  étant  supposé  connu,  les  deux 
éléments  observés  V,  t détermineront  complètement  la  direction 
du  rayon  vecteur  héliocentrique  PS,  ou  d,  et  celle  de  sa  projection 
sur  l’écliptique  MS,  ou  p',  mais  nullement  leurs  longueurs  abso- 
lues, puisque  d étant  tout  entier  compris  dans  le  plan  de  l’orbite, 
ses  coordonnées  angulaires  resteront  les  mêmes,  quelque  longueur 
arbitraire  qu’on  veuille  lui  assigner.  Les  deux  éléments  angulai- 
res Y,  t ne  peuvent  donc  avoir  entre  eux  d’autre  relation  obli- 
gée que  celle  qui  est  nécessaire  pour  que  la  droite  r*  soit  com- 
prise dans  le  plan  donné;  et  c’est  précisément  ce  qu’exprime  l’é- 
quation (3)'. 

Pour  le  reconnaître,  prolongea  les  trois  droites  SN , SP,  SM, 
jusqu’à  ce  qu’elles  aillent  percer  la  surface  de  la  sphère  céleste, 
supposée  décrite  du  centre  S , avec  un  rayon  d’une  longueur  in- 
définie. Ces  trois  points  d’intersection  n , /;,  m,  étant  joints  par 
des  arcs  de  grand  cercle  , deviendront,  sur  celte  surface,  les  trois 
sommets  d’un  triangle  sphérique  rectangle  en  m , dans  lequel  on 
connaîtra  le  côté  pm , qui  est  X',  le  côté  mn,  qui  est  f — N,  et 
l’angle  pnm,  ou  I,qui  est  l’inclinaison  du  plan  de  l’orbite  sur 
l’écliptique.  Or,  d’après  les  règles  de  la  trigonométrie  sphérique 
(a” cas  de  Legendre),  ces  trois  données  devront  avoir  entre  elles 
la  relation  suivante  : 

^ tang  I . sin  [t  — > N)  = tang  à'; 

c’est  précisément  notre  équation  (3)'. 

AO  bit.  L’hypoténuse  nm  de  ce  même  triangle  a une  grande  iin- 
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portance  en  astronomie , parce  qu'elle  mesure  l’angle  PSN  que  le 
rayon  vecteur  héliocentrique  de  la  planète  forme,  dans  le  plan 
de  l’orbite,  avec  la  ligne  des  noeuds;  et  ce  sont  les  variations  pro- 
gressives de  cet  angle  qui  définissent  la  loi  de  circulation  de  la 
planète  dans  son  orbite.  Or  on  le  conclut  aisément  îles  mêmes 
données.  En  effet , si  l’on  désigne,  pour  abréger,  le  côté  t — N 
pare,  et  que  l’on  nommée'  l’hypoténuse  nm , on  obtiendra 
celle-ci  par  l’une  ou  l’autre  des  deux  relations 


on  encore 


cos  v'  ~ cos  v cos  V , 
tang  i>  = tang  v'  cos  I , 


lesquelles  ont  simultanément  lieu  dans  notre  triangle  npm.  Mais 
la  seconde  est  de  beaucoup  la  mieux  adaptée  aux  applications 
pratiques , et  c’est  toujours  celle  qu’on  y emploie.  Je  vais  dire 
tout  de  suite  pourquoi  on  en  use  ainsi,  car  je  n’en  trouverai 
jamais  une  occasion  plus  favorable. 

Pour  exprimer  les  lois  des  mouvements  des  planètes  autour  du 
soleil,  et  en  former  des  Tables  numériques,  qui  servent  à pré- 
dire les  positions  de  ces  astres  en  fonction  du  temps,  les  astro- 
nomes procèdent  de  la  même  manière  que  pour  exprimer  les 
mouvements  révolutifs  de  la  lune  autour  de  la  terre.  Considé- 
rant d’abord  les  mouvements  moyens  , ils  en  reportent  la  marche 
uniforme  sur  les  cercles  de  la  sphère  céleste  qui  résultent  de 
l’intersection  de  cette  sphère  par  les  plans  des  orbites  véritables. 
Tel  serait  l’arc  n K de  notre fig.  8.  Pourassigner  sur  ces  cercles  les 
projections  snccessives  des  lieux  moyens  et  vrais,  ils  les  y répartis- 
sent à partir  d’une  origine  commune  prise  dans  leur  plan,  et  qu^(' 
désignée  par  T',  dans  notre  fig.  8 Elle  est  conventionnellement 
choisie  par  cette  condition,  que  l’arc  nT',  compté  sur  le  cercle 
de  l’orbite , dans  un  sens  rétrograde  , à partir  de  la  projection  n 
du  nœud  ascendant,  soit  constamment  égal  l’arc  n T de  l’éclip- 
tique , qui  exprime  la  longitude  héliocentrique  actuelle  N de  ce 
même  nœud.  C’est  à partir  de  ce  point  T'  que  les  astronomes 
comptent  les  longitudes,  tant  vraies  que  moyennes,  dans  l'orbite. 
Ayant  donc  déduit  des  Tables,  pour  le  temps  donné  t , la  longi- 
t.  v.  (j 
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tuile  moyenne  ainsi  définie,  ils  y ajoutent  toutes  les  inégalités  lo- 
cales qui  l’affectent,  ce  qui  leur  donne-lc  lieu  vrai  p de  la  planète 
projetée  sur  son  cercle  céleste,  par  conséquent  l’arc  total  ~T'np, 
qu’ils  appellent  la  longitude  vraie,  dans  l'orbile , et  que  je  nom- 
merai 10),  Delà,  retranchant  l'arc  T'n,  qui  est  la  longitude 
actuelle  N du  nœud  comptée  de  même  , ils  obtiennent  l’arc  np  ou 
v,  qu’ils  appellent  Y argument  de  latitude,  parce  qu’en  effet  quand 
il  est  connu,  ainsi  que  l’inclinaison  I du  plan  de  l’orbite  sur  l’é- 
cliptique , on  en  conclut  immédiatement  la  latitude  hcliocenlrique 
mp  ou  V <le  la  planète,  au  moyen  de  la  formule 

sinV  = sin  I sin  <*'. 

Ce  même  arc  v'  étant  projeté  sur  l’ccliptique  donnera  l’arc  nui , 
c’est- à-dire  v ou  /’  — N , par  l’équation  en  tangentes 

[1]  tang  e — tang  v'  cos  I ; 

alors  v ou  t — N étant  connu  , on  y ajoute  N , et  l’on  a 

/'  = v -f-  N : 

/'  est  la  longitude  de  la  planète  dans  l’écliptique, comptée  du  point 
équinoxial  T-  Avec  ces  éléments  les  Tables  font  connaître  le  rayon 
vecteur  absolu  d et  la  distance  accourcie  p',  qui  y correspondent, 
ce  qui  complète  les  coordonnées  héliocentriques  delà  planète  pour 
le  temps  donné  f;  d’où  l’on  déduit  ses  coordonnées  géocen triques 
à la  meme  époque  par  les  formules  du  § 59. 

Si  c’étaient  les  coordonnées  géocentriques  qui  fussent  données, 
on  en  déduirait  d’abord  les  héliocentriques,  V,  d , par  les 
formules  inverses  du  même  § 59.  De  la  longitude  /'  comptée  sur 
l’écliptique  on  retrancherait  la  longitude  N du  nœud  , ce  qui  don- 
nerait /'  — N ou  e , d’où  l’on  tirerait  v par  l’équation  en  tangentes. 
Ayant  e',  on  y ajouterait  N,  et  l’on  obtiendrait 

10)  = ,,'  N; 

H‘)  serait  la  longitude  de  la  planète,  comptée  dans  l'orbite,  à partir 
de  l’origine  conventionnelle  T'- 
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Ici , lo  passage  de  »'  à <•,  on  "de  p a p',  s’opère  an  moyen  de  l'é- 
quation^], mais  non  pas  en  lui  appliquant  le  calcul  numérique 
direct.  Les  inclinaisons  I des  orbites  planétaires  sur  le  plan  de 
l’écliptique  étant  généralement  peu  considérables,  la  différence 
v' — v,  que  l’on  appelle  la  réduction  à l’écliptique , est  toujours 
fort  petite,  de  sorte  que,  pour  les  évaluer,  on  peut  employer 
avec  avantage  les  séries  de  Lagrange,  qui  donnent 

v — v'  — R"  tang’  j I sin  2 v — } R"  tang*  i I sin  4 d 
— R"  tang*  -j  I sin  6c'...,  etc. , 
v’  — v •+■  R"  tang*  \ I sin  2 p -4-  J R"  tang1  J I sin  4 p 
-4-  ] R"  tang*  ‘ I sin  6 p.  . .,etc., 

dans  lesquelles  le  facteur  R"  représente  le  rayon  du  cercle  plié  en 
arc  , et  réduit  en  secondes  de  l’espèce  de  subdivision  que  l’on 
veut  employer.  Si  l’on  adopte,  par  exemple,  la  sexagésimale,  il  suf- 
fira «le  prendre 

log  R"  = 5,3i4425i  ou  log  — 6,6855749. 

40  ter.  Au  temps  de  Képler  ces  développements  n’étaient  pas 
connus,  et  les  logarithmes,  qui  en  rendent  l’application  si  facile, 
n’étaient  pas  inventés.  C’est  pourquoi,  au  chap.  XV,  page  83, 
ayant  besoin  d’évaluer  la  réduction  à l'écliptique  »'  — p,  vêtant 
donné,  il  calcule  directement  p'  par  la  formule  exacte 


tang  p' 


tang  p 

r> 

cos  I 


qu’il  reconnaît  devoir  à Landsberg.  De  là  il  déduit  la  latitude  lié- 
liocentrique  locale  X'  par  la  formule  directe 


sin  X'  = sin  1 sin  p', 


sc  permettant  souvent  d’y  remplacer  p'  pare,  pour  abréger'le 
calcul,  ce  que  la  petitesse  de  I dans  l’orbite  de  Mars  lui  permet  de 
faire  sans  erreur  notable,  puisque  la  formule  exacte  en  p serait 

tangX'  ==  tang  I tang  c. 

6 . 
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Ayant  X' , il  en  conclut 


ce  qu’il  obtient  par  un  procédé  analogue  au  développement  du 
second  membre  en  ajoutant  à f'  son  produit  par  sécX'  — i,  qui 
lui  étaitimmédiatement  donné  par  les  Tables  de  sécantes  naturelles 
qu’on  avait  alors. 

Au  reste,  dans  la  plupart  de  ses  déterminations  relatives  à 
Mars,  la  réduction  à l’écliptique  v'  — r tombait  dans  les  limites 
d’incertitude  des  observations  qu’il  employait.  Car  en  faisant 
comme  lui  l’inclinaison  I égale  à i°  5o',  nos  deux  séries  donnent 
pour  cette  planète 

e'=  v ■+■  5a", 8o52sin  2f  + o", 00676 sintj  e. . etc. 
v — J — 5a", 8o52 sin a / — o", 00676 sin^'.  ■ .,etc., 

de  sorte  que  les  plus  grandes  valeurs  de  v — p ne  peuvent  pas  s'é- 
lever à 53".  C’est  ce  qu’il  sentait  fort  bien  lui-même.  Car  dans  un 
calcul  d’opposition  où  elle  se  trouve  avoir  cette  grandeur  totale, 
au  chap.  XV,  page  86,  il  s'excuse  d’en  tenir  compte,  en  disant 
qu'une  telle  réduction  est  ridieula  sane  hoc  hen , cum  obserratio 
ipsa  aliquot  scrupttlonun  inccrtitudincm  habcat.  Toutefois  il  faut 
le  louer  d’avoir  montré  par  cet  excès  de  recherche  qu'il  connaissait 
toutes  les  exigences  du  problème  astronomique,  et  qu’il  savait 
s’y  astreindre  au  besoin. 

AO  qiiater.  Nous  avons  vu  qu’il  s’était  proposé  d’établir  toutes 
les  lois  des  mouvements  planétaires  d'après  les  faits  seuls,  sans  y 
introduire  aucune  hypothèse.  Il  ne  voulut  pas  même  admettre  à 
priori  que  les  orbites  fussent  planes.  Encore  moins  aurait-il  voulu 
assigner  hypothétiquement  les  vitesses  de  circulation , dans  le$ 
portions  diverses  d’une  même  orbite.  La  méthode  suivante  offre 
un  moyen  rigoureux  et  direct  de  les  déterminer. 

Considérons  deux  rayons  vecteurs  héliocentriques  r,  r\  , cor- 
respondants à deux  positions  distinctes  de  la  planète  ; et  soit  V 
l’angle  oblique  compris  entre  eux,  dans  le  plan  de  l’orbite  même. 
Les  cercles  de  latitude  menés  par  ces  deux  rayons  se  couperont 
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au  pôle  boréal  de  l'écliptique,  en  comprenant  l’angle  dièdre 
— /*  ; et  l’are  oblique  V,  opposé  à cet  angle,  sera  le  troisième  côté 
d’un  triangle  sphérique  , dont  les  deux  côtés  latéraux  seront  res- 
pectivement 90°  — /, , 90"  — t . On  aura  donc,  par  le  troisième 
cas  de  Legendre, 

cos  V = cos  V cos  * J cos  ( ft  — /')-(-  sin  V sin  V, . 

Alors,  l’angle  V étant  connu,  ainsi  que  les  deux  rayons  vecteurs 
/•',  r\  qui  le  comprennent , on  pourra  tracer  ces  rayons  sur  un 
plan,  dans  les  conditions  relatives  de  position  et  de  longueur 
où  ils  se  trouvent  dans  l’orbite  même.  Une  construction  pareille 
appliquée  ù tous  les  couples  d’observations  qui  se  suivent  ù des 
temps  connus,  montrera  donc  la  forme  réelle  de  l’orbite,  et 
mettra  en  évidence,  sans  aucune  hypothèse,  les  lois  du  mouve- 
ment angulaire  suivant  lesquelles  la  planète  le  décrit.  Tout  cela 
exige  uniquement  que  l’on  sache  déterminer  les  valeurs  de  l’in- 
connue 0,  pour  chacune  des  positions  différentes  où  la  planète 
s’est  successivement  transportée. 

40  qiiinquics.  La  valeur  de  p peut  être  trouvée  directement  à 
l’aide  d’un  artifice  admirablement  imaginé  par  Képler,  et  qui  a 
été  le  principe  de  toutes  ses  découvertes  sur  la  nature  des  orbites 
planétaires.  Il  consiste  à combiner  ensemble  deux  observations  de 
la  planète,  qui  soient  séparées  par  un  intervalle  de  temps  égal  à 
une  ou  plusieurs  de  ses  révolutions  sidérales  complètes,  fin  effet, 
après  chaque  révolution  pareille,  la  planète  se  trouve  revenue 
exactement  au  même  point  de  son  orbite  et  de  l’espace  absolu. 
Elle  est  donc  alors,  pour  l’observateur,  comme  un  objet  qui  se- 
rait demeuré  fixe  , et  qu’il  aurait  vu  successivement  de  deux  sta- 
tions différentes.  La  corde  de  l’orbe  terrestre  qui  joint  les  deux 
points  d’où  les  observations  ont  été  faites,  est  la  distance  de  ces 
stations,  laquelle  devient  ainsi  la  base  d’un  triangle  rectiligne 
ayant  son  sommet  à la  planète.  Les  côtés  latéraux  de  ce  triangle 
sont  fixés  de  position  par  les  longitudes  et  latitudes  gcocentri- 
ques  observées  aux  deux  stations,  et  les  longueurs  de  ces  mêmes 
côtés  peuvent  être  calculées  d’après  ces  données  en  fonction  de  la 
base  rectiligne,  laquelle  peut  être  évaluée  en  parties  des  rayons 
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de  l'orbe  terrestre  aboutissant  aux  deux  stations.  La  position  de 
lu  planète,  qui  se  trouve  au  sommet  du  triangle,  est  donc  ainsi 
complètement  déterminée  et  assignable. 

La  solution  analytique  de  ce  problème  découle  immédiatement, 
et  sans  aucun  effort,  des  formelles  que  nous  venons  d’établir.  Pour 
l’en  déduire,  je  marque  d’un  indice  inférieur  les  éléments  géo- 
centriques  qui  appartiennent  à la  deuxième  station.  Puisque  les 
coordonnées  héliocentriques  x',  y,  z'  sont  les  mêmes  dans  les 
deux  observations  considérées,  cette  condition  d’égalité,  intro- 
duite dans  les  équations  ( t),  relatives  à l’une  et  it  l’autre , donnera 
évidemment 

p,  cos  /,  — R,  cos  L,  = O cos  l — R cos  L, 
p,  sin  /,  — R sin  L,  = p sin  / — R cos  L , 
p,  tang  X,  = p lang  X. 

Or,  en  désignant  la  première  par  (a),  la  deuxième  par  (b),  si  l’on 
forme  les  combinaisons  (a)  sin  /,  — ( b ) cos /, , et  [a) sin  / — [b)  cos/, 
les  deux  inconnues  f,  p,  se  trouveront  dégagées  : ce  qui  donnera 
séparément 

| p sin  (/,  — I)  = R,  sin  ( L,  — /,)  — R sin(l I,  ), 

( p,  sin  (/,  — /)  = R,  sin  ( L,  — /)  — R sin  (L  — / ); 

p et  p,  seront  calculables  par  ces  déduites  , où  elles  sont  seules 
inconnues;  après  quoi  les  coordonnées  héliocentriques,'  tant  li- 
nêairés  qu’angulaires,  qui  ne  renferment  d’inconnu  que  p,  pour- 
ront être  évaluées  en  parties  de  R et  R,,  par  conséquent  du  demi 
grand  axe  A de  l’orbe  terrestre,  qui  est  leur  unité  commune. 

Quoique  la  formation  des  équations  [3],  qui  résolvent  le  pro- 
blème trigonométrique , soit  incontestable,  je  ne  crois  pas  inutile 
d’en  montrer  la  signification  par  une  construction  géométrique 
fort  simple.  C'est  l’objet  de  la  J/g.  9.  Elle  est  tracée  dans  le  plan 
de  l'écliptique.  S est  le  soleil  ; T,  T, , sont  les  deux  points  où  la 
terre  s’est  trouvée  dans  son  orbite  annuelle,  quand  on  a observé  la 
planète,  dont  la  projection  sur  le  plan  de  l’écliptique  tombait  en 
M.  Ainsi  les  droites  TM,  T,  M , sont  les  deux  distances  accourcies 
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p,  p,  tlt*  la  planète  à la  terre,  et  'I'S,  Ï,S,  sont  les  deux  rayons  vec 
leurs  terrestres,  R,  R,.  Enfin  les  droites  parallèles  TT«,  T,T. 
désignent  l’axe  mobile  des  x qui  se  transporte  avec  la  terre , en 
se  maintenant  toujours  parallèlement  à lui- même,  puisqu’il  teste 
constamment  dirigé  vers  le  point  équinoxial  T.,  situé  à l’infini 
sur  la  sphère  céleste,  dans  le  prolongement  de  l’écliptique.  Les 
longitudes  se  comptent  à partir  de  cet  axe,  dans  le  sens  marqué 
par  la  flèche  courbe  tracée  sur  la  figure.  Ceci  reconnu  , veut-on 
interpréter  une  des  deux  équations  [3],  par  exemple  la  deuxième, 
qui  fait  connaître  p,  ; du  point  T,  mené/  T,  M,  parallèle  à TM  , 
ou  p , et  T,  II,  qui  lui  soit  perpendiculaire  ; menez  aussi  du  point 
S la  droite  SQ,  perpendiculaire  à T,  M, , et  qui  coupera  sa  pa- 
rallèle TM,  ou  p,  en  un  point  II.  Considérez  alors  les  trois  triangles 
rectangles  T,  M n, , T,  SQ,  T S II  : les  angles  aigus  en  M,  T,,  T, 
y seront  respectivement  /,  — /,  L,  — L — /.  Alors  T,  II,,  ou 
p,  sin  (/,  — /),  sera  égal  ù.SQ  , qui  est  R,  sin  ( L,  — / ),  moins 
S II,  qui  est  R sin  (L  — / j.  C'est  précisément  ce  qu’exprime  la 
deuxième  des  équations  [3],  La  première,  «pii  donne  o,  , se  prête  à 
une  interprétation  analogue,  en  dirigeant  les  perpendiculaires  sur 
p,  et  non  surp. 

Section  II.  — Application  de  la  méthode  précédente  à 
la  détermination  des  nœuds  et  des  inclinaisons  des' 
orbites  planétaires  par  les  observations , en  supposant 
que  ces  orbites  soient  contenues  dans  des  plans  Jixes 
p assaut  par  le  centre  du  soleil. 

41.  Ce  qui  se  présente  d'abord  de  plus  simple,  c’est  de  regar- 
der les  orbes  des  planètes  comme  des  courbes  planes  dont  le  plan 
passe  parle  centre  du  soleil.  Voyons  comment  cette  supposition 
s’accorde  avec  les  observations. 

Si  les  planètes  se  meuvent  dans  des  orbites  planes,  et  si  le  plan  - 
de  ces  orbites  passe  par  le  centre  du  soleil,  les  points  où  chaque 
planète  rencontre  l’écliptique  doivent  être  opposés  sur  une  même 
ligne  droite,  menée  par  le  centre  du  soleil,  et  mobile  sur  l’éclip- 
tique avec  lui.  Ces  points  déterminent  donc  la  trace  du  plan  de 
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l'orbite  sur  l'écliptique,  trace  que  l’on  appelle,  en  astronomie, 
la  ligne  îles  noeuds. 

Ln  observateur  qui  serait  placé  dans  le  soleil,  pourrait  aisé- 
ment vérifier  si  celte  condition  est  remplie.  II  déterminerait  par 
la  série  des  observations  les  instants  où  la  latitude  de  la  planète 
est  nulle,  et  il  verrait  si,  à ces  mêmes  instants,  ses  longitudes  hé- 
liocentriques  sont  égales  ou  diffèrent  d’une  demi-circonférence. 
Poumons,  qui  sommes  placés  sur  la  terre,  nous  pouvons  bien 
également  déterminer  par  des  observations  géoeen  triques  l’instant 
où  la  planète  passe  par  scs  nœuds;  mais,  n’étant  pas  au  centre 
des  mouvements  planétaires,  ces  nœuds  ne  peuvent  pas  nous  pa- 
lahrc  opposés  sur  la  sphère  céleste  ; et  la  droite  qui  les  joint,  étant 
emportée  sur  l’écliptique  par  le  soleil,  doit  se  présenter  succes- 
sivement à nous  sous  divers  degrés  d'obliquité,  qui  rendent  cette 
opposition  méconnaissable. 

Cependant , parmi  toutes  les  situations  que  peut  prendre  le 
plan  de  l’orbite  par  rapporta  nous,  il  en  est  deux,  à la  vérité 
fort  rares,  où  la  difficulté  peut  être  éludée  : ce  sont  celles  où  la 
planète  se  trouverait  sans  latitude,  et  en  même  temps  en  oppo- 
sition ou  en  conjonction  avec  le  soleil.  Car  alors  nous  la  verrions, 
de  la  terre,  sur  la  même  droite  que  si  nous  étions  au  centre  du 
soleil.  Plusieurs  observations  de  ce  genre  montreraient  si  le  nœud 
de  la  planète  répond  toujours  à la  même  longitude  vue  du  soleil. 
-S'il  n’est  pas  en  notre  pouvoir  de  multiplier  à volonté  ces  con- 
cordances spécialement  favorables,  il  n'est  peut-être  pas  indispen- 
sable à notre  but  qu’elles  se  trouvent  rigoureusement  accomplies; 
et  il  est  au  contraire  à présumer  qu’ici,  comme  dans  toute  autre 
détermination  astronomique,  les  circonstances  voisines  de  celles- 
là  pourront  y être  ramenées  par  quelque  artifice  de  réduction 
approximative.  Telle  est  donc  la  marche  logique  qu'il  nous  fau- 
dra suivre  pour  constater  ce  premier  caractère  des  orbites  planes. 

I.  — Détermination  des  nœuds  par  les  observations. 

42.  Ce  fut  là  aussi  le  premier  problème  que  se  proposa  Képler,. 
lorsque,  muni  des  observations  de  Tycho,  il  entreprit  de  décou- 
vrir les  véritables  lois  physiques  des  mouvements  planétaires,  de 
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les  établir  par  des  démonstrations  rigoureuses,  et  d’en  construire 
des  Tables  fondées  sur  les  réalités  naturelles,  non  plus  sur  des  fic- 
tions géométriques  arbitrairement  imaginées  : œuvre  immense, 
que  seul,  parmi  tous  les  astronomes  qui  l'avaient  précédé,  il  eut 
la  hardiesse  de  concevoir  et  la  force  d'accomplir. 

Dans  cette  voie  expérimentale  tout  était  à faire.  Les  particula- 
rités les  plus  simples  d’un  mouvement  circulatoire  opéré  autour 
du  soleil  dans  une  orbite  plane,  celles  que  nous  admettons  au- 
jourd’hui sans  difficulté,  presque  sans  réflexion,  devaient  alors 
être  recherchées,  et  établies  par  les  observations  comme  autant  de 
faits.  En  procédant,  ainsi,  Képler  eut  d’abord  à traiter  la  question 
suivante  (*)  : 

Lorsqu’une  planète  est  amenée  par  son  mouvement  propre  à 
traverser  le  plan  de  l'écliptique,  sa  latitude  héliocentriquc  et  sa 
latitude  géocentrique  deviennent  nulles  toutes  deux  à la  fois.  On 
peut  donc  déterminer  les  instants  de  ces  passages  par  l'observa- 
tion, soit  en  y saisissant  la  planète,  soit  en  interpolant  ses  latitudes 
géocentriques  observées  un  peu  avant  et  un  peu  après.  Ceci  étant 
effectué,  si  l'orbite  est  fixe  dans  l’espace,  ou  si  elle  ne  se  déplace 
que  très-lentement,  comme  la  permanence  des  mouvements  rela- 
tifs semble  l'indiquer,  chaque  fois  que  la  planète  reviendra  un 
même  nœud,  soit  ascendant,  soit  descendant,  elle  s’y  retrouvera 
à une  même  distance  du  soleil,  sur  un  rayon  vecteur  héliocen- 
triquc dont  la  longueur  et  la  direction  stellaire  n’auront  pas 
changé.  Alors  ses  retours  consécutifs  b chaque  nœud  devront 
comprendre  entre  eux  un  intervalle  de  temps  égal  à une  de  ses 
révolutions  sidérales;  et,  réciproquement,  cet  intervalle  ne  peut 
être  tel»  que  si  les  nœuds  sont  restés  sensiblement  fixes,  en  direc- 
tion et  en  distance  héliocentriquc,  entre  les  époques  des  retours 
que  l’on  a comparés.  Képler  trouva  dans  les  observations  de 
Tycho  les  moyens  de  prouver  la  réalité  de  ce  fait  pour  chacun 
des  deux  nœuds  de  Mars,  qui  était  alors  le  sujet  spécial  de  ses  re- 
cherches. S’il  avait  eu  à sa  disposition  des  observations  plus  pré- 
cises et  plus  nombreuses,  la  même  méthode  aurait  pu  lui  donner. 


(•)  De  motibus  stclhe  Mm  lis  , chap.  XII , page  7‘1. 
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à la  fois,  la  longueur  et  la  direction  absolue  du  rayon  vecteur  mené 
à chaque  nœud,  du  centre  du  soleil,  ce  <jni  lui  aurait  épargne 
beaucoup  d’essais  çt  d’incertitudes  pénibles.  Nous  effectuerons 
plus  tard  cette  application  pour  Mercure  : mais  elle  eut  été  im  - 
possible  alors. 

45.  Cette  fixité  de  position  et  de  distance  des  nœuds  autour  du 
soleil  réalisait  évidemment  les  deux  premières  particularités 
«pie  doit  présenter  une  orbite  sensiblement  immobile.  11  fallait 
maintenant  savoir  si  les  rayons  vecteurs  héliocentriques,  menés  à 
ces  deux  nœuds,  sont  situés  dans  l’écliptique  sur  line  même  ligne 
droite  , de  manière  à y constituer  la  trace  d’un  plan  passant  par  le 
centre  du  soleil.  Ceci  est  l'objet  d’une  démonstration  plus  sub- 
tile, que  Kepler  établit  de  la  manière  suivante  (*). 

Il  prend  une  opposition  de  Mars  qui  s’est  opérée  à une  époque 
connue  T,,  dans  la  longitude  géocenlrique  L, , laquelle  était  par 
conséquent  aussi  la  longitude  héliocentrique  de  Mars  à la  même 
époque.  Ilia  choisit  encore  telle,  que  la  planète,  ayant  alors  une 
très-petite  latitude  géocentriquc,  perce  l’écliptique , dans  son  nœud 
ascendant,  h une  époque  T,,  peu  éloignée  deT„.  Il  déterminé  T, 
en  interpolant  les  latitudes  géoccntriques  observées  peu  avant  et 
peu  après  ce  passage,  pour  en  conclure  l’instant  où  elles  devien- 
nent nulies.  Prenant  alors  la  durée  de  la  révolution  périodique  de 
Mars  qui  lui  est  connue,  il  calcule  par  proportionnalité  l’angle  m, 
que  le  rayon  vecteur  héliocentrique  de  cette  planète,  projeté  sur 
l'écliptique,  doit  décrire  autour  du  soleil,  dans  le  court  intervalle 
de  temps  T,  — T»;  et  l’ajoutant  à la  longitude  héliocentrique  La, 
observée  dans  l’opposition  même , il  obtient  la  longitude,  pareille- 
ment héliocentrique,  L„  -|-  m du  nœud  considéré.  Le  seul  défaut  de 
cette  méthode,  défaut  que  Kepler  lui-même  indique,  consiste  en 
ce  que  l’arc  de  réduction  m devrait  être  évalué  d’après  le  mouve- 
ment vrai  et  local  de  la  planète  en  longitude,  et  non  pas  d’après 
'son  mouvement  moyen.  C’est  ainsi  que  nous  ferions  aujourd’hui, 
possédant  des  Tables  fort  exactes  des  mouvements  de  Mars.  Mais 
la  différence  est  presque  insensible  quand  l’intervalle  T,  — Ta 


(*)  De  ir.ontus  Hclltc  Mm  lis , cliap.  I.XI,  page  3ox 
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ne  comprend  que  i ou  2 jours.  Et  d’ailleurs  Kepler  n'aurait  pas 
pu  opérer  autrement  sans  tomber  dans  un  cercle  vicieux , puis- 
qu'il lui  était  nécessaire  de  s’appuyer  uniquement  sur  les  observa- 
tions, et  non  pas  sur  des  Tables  qui  étaient  construites  d'après  de  * 
faux  systèmes  de  mouvements. 

Ayant  ainsi  déterminé  la  direction  liéliocentrique  du  nœud  as- 
cendant de  Mars  à une  époque  connue,  il  cherche  par  ia  même  * 
méthode  celle  du  nœud  descendant,  qu'il  déduit  d’une  autre  op- 
position , antérieurement  observée  à une  petite  distance  de  ce 
nœud.  La  longitude  héliocentrique  obtenue  par  ce  second  calcul , 
étant  ramenée  à la  même  origine  équinoxiale  que  celle  du  nœud 
ascendant,  se  trouve  en  être  le  supplément  à quelques  minutes  près 
qui  peuvent  être  facilement  imputées  aux  incertitudes  des  obser- 
vations. De  là  Képler  conclut  que  les  deux  nœuds  de  Mars  sont 
opposés  l’un  à l’autre  sur  une  même  droite  passant  par  le  centre 
du  soleil  : ce  qui  est  le  premier  caractère  géométrique  et  physique 
de  l’orbite  qu’il  décrit.  La  même  méthode  appliquée  aux  observa- 
tions des  autres  planètes  a fait  depuis  connaître  que  ce  caractère 
est  individuellement  réalisé  dans  chaque  orbite , suivant  des  di- 
rections propres  autour  du  centre  du  soleil. 

En  comparant  les  longitudes  hélioccntriqucs  du  nœud  ascendant 
de  Mars  conclues  aussi  d’oppositions  observées  à des  époques 
très-distantes,  Képler  trouva  que  ce  nœud  avait  un  mouvement 
sidéral  propre,  et  rétrograde  comme  celui  des  points  équi- 
noxiaux (*).  Il  l’évalue  à >o",5r]  par  année.  Les  observations  pos- 
térieures ont  prouvé  que  ce  mouvement  de  rétrogradation  est 
très-réel,  et  qu’il  se  manifeste  pareillement,  avec  des  vitesses  di- 
verses, dans  les  nœuds  de  toutes  les  autres  planètes,  et  la  théorie 
de  l’attraction  a décelé  la  cause  physique  de  ce  fait  général.  Elle 
tient  aux  situations  respectives  que  les  orbites  des  planètes  prin- 


(*)  De  motilus  Stella  Mat  lis,  cliap.  XVI,  page  107.  Képler  dit  lo”  34"  à la 
manière  des  Grecs.  L’emploi  bien  plus  simple  des  fractions  décimales  n’a- 
vait pas  encore  été  imaginé  h l’époque  où  il  écrivait  son  travail  sur  Mars. 
Nnpicr  le  premier  introduisit  ce  genre  de  calcul  dans  son  livre:  Mirijici 
logarithmoium  canonis  deset  iplio , publié  en  i(5iç),  deux  uns  après  sa  mort 
Voyez  le  Joui  nul  des  Savants  pour  l’amiéu  i835  , page  2(17. 
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cipalcs  se  trouvent  maintenant  avoir  les  unes  par  rapport  aux 
autres;  et  de  là  on  conclut  les  vitesses  actuelles  de  rétrogradation 
de  leurs  nœuds,  plus  sûrement  que  par  les  observations  directes, 
qui  sont  ou  trop  récentes,  ou  trop  imparfaites,  pour  cet  usage. 
La  rétrogradation  annuelle  des  nœuds  de  Mars  ainsi  calculée  est 
22",4g8.  Kepler,  qui  la  supposait  de  10",  se  trompait  sur  la  vi- 
tesse absolue  de  ce  mouvement,  non  sur  sa  direction;  et  il  est 
presque  incroyable  qu’il  ait  pu  saisir  un  fait  si  délicat,  ou  même 
qu’il  ait  songé  à le  constater,  avec  les  observations  imparfaites 
dont  il  disposait. 

•44.  Pour  compléter  cet  expose,  je  reproduirai  ici  les  données 
et  les  calculs  par  lesquels  il  détermine  la  longitude  hélioccntri- 
que  du  nœud  ascendant  de  Mars  en  iSgS.  Voici  d’abord  les  ob- 
servations sur  lesquelles  il  se  fonde  : les  dates  de  jour  sont  expri- 
mées en  style  julien,  et  les  heures  comptées  à partir  de  midi  (*). 


DATES  DES  OBSERVATIONS. 

LO  KOI  TC  l»* 

héliocentriqtie 
de  Man, 
obterrèe 
dans 

son  opposition 
au  soleil  vrai. 

LATITUDE 

géoerntrique 
de  .Mar»  , 
ôl»*ervé«. 

b ni 

i5g5.  Octobre  a8,  jour3oir,  12.  o 
Octobre  3i,  jour  3o4r,  o.jbK*) 
Novembre  3,  jour  3o7r,  la.  o 

tt  tr 

4- 3 o australe. 
8.  o boréale. 
19.45  boréale. 

o t m 

47  ’ii  4° 

(•)  De  motibus  stelim  Marti  s , cap.  XV,  pag.  (je. 

L’intervalle  de  la  ire  observation  à la  3'  comprend  6 jours 
complets,  pendant  lesquels  la  latitude  géocenlrique  de  Mars  a été 
ascendante  vers  le  pôle  boréal  de  l’écliptique,  et  s’est  accrue  dans 
ce  sens  de  24'  i5".  Ce  mouvement,  considéré  comme  uniforme. 


(*)  De  motibus  tlelhe  llarlis,  chap.  LXI;  page  3oa. 
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a donc  cté,  pour  chaque  jour,  -de  4'  2", 5 ou  3.42", 5.  L’époque  du 
passage  par  le  nœud  a donc  précédé  la  tre  observation  du  temps 
nécessaire  pour  opérer  dans  la  latitude  un  accroissement  de 
4' 3o"  ou  270"  avec  la  vitesse  diurne  ainsi  définie,  de  sorte  que  ce 
temps,  exprimé  en  jours,  a dû  être,  par  proportion, 

» i h ni  # 

l>  ÏJT7 ; OU  I.  2.43  lb 

Ceci  étant  ajouté  à la  date  de  la 

inobservation i5g5  octobre  28.12 

on  a pour  la  date  du  passage  par 

le  nœud t5g5  octobre  29.14.43.18 

Or  la  date  de  l’opposition  observée 

est i5g5  octobre  3i.  0.39 

Donc  le  passage  au  nœud  a précédé 

l’opposition  de. ..  ; 1.  9.55.42 

Il  ne  reste  plus  qu’à  calculer  l’angle  m que  le  rayon  vecteur 
héliocentrique  de  Mars,  projeté  sur  l’écliptique,  a dû  décrire  au- 
tour du  soleil,  dans  cet  intervalle  de  temps,  avec  son  mouvement 
périodique  moyen;  et  cet  angle  retranché  de  la  longitude  hélio- 
centrique, observée  dans  l’opposition,  donnera  la  longitude,  pa- 
reillement héliocentrique,  du  nœud  ascendant  de  Mars,  à l’époque 
calculée. 

Or,  d’après  le  tableau  D rapporté  au  § 56,  on  a 

Le  mouvement  périodique  moyen  de 

Mars en  24b  i886,656o 

Donc  en  ih  78,6107 
en  ira  i,3 toi  8 

en  i*  o,02t836 

Effectuant  les  produits  respectifs  deces  nombres  par  les  parties 
de  l’intervalle  de  temps  0 g1’  55m  42’,  et  prenant  leur  somme,  on 


trouvera m = o°44,27" 

ce  qui  retranché  de  la  longitude  observée  dans 

l’opposition 47  -3 1 . 4° 

donnera,  pour  la  longitude  du  nœud  ascendant 

de  Mars 46-47- *3 
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en  i595,  29  octobre  à 1 .(*'  4,m  1 8'  après  midi  an  méridien  du  lieu 
d’observation.  Kepler  dit  46“ 45'  ÿ au  commencement  de  novem- 
bre, soit  qu’il  ait  négligé  dans  son  calcul  quelques  petites  Tractions , 
ou  qu’il  ait  employé  une  valeur  du  moyen  mouvement  tant  soit 
peu  différente  de  celle  dont  nous  avons  fait  usage. 

Pour  apprécier  le  degré  d’exactitude  de  cette  détermination  , 
calculons  le  lieu  du  noeud  de  Mars  pour  la  même  époque  par  les 
Tables  modernes.  Je  prends  celles  de  M.  Lindenau.  Elles  donnent 
pour  le  1er  janvier  1800,  style  grégorien  , 

Longitude  du  nœud  ascendant  de  Mars  47°  69'  38"  4- 

Mouvement  de  précession  en  une  ‘année  julienne  moyenne  de 
365'  .25",  déduction  faite  du  mouvement  propre  sidéral  du 

nœud. 

Le  1"  janvier  1800  grégorien  , peut  s’écrire  année  1799,  jour 
- 366"  ; d’où  retranchant  1 1 jours  supprimés  depuis  la  réforme , on 
.aura,  pour  date  julienne  équivalente, 

année  1799  jour  355e 

La  détermination  de  Kepler  est  datée  année  1595  jour  3o5 
Intervalle 2o4“-t-5oJ. 

Cet  intervalle  contient  un  nombre  entier  de  tétraétérides,  parce 
que  les  années  qui  le  limitent  sont  toutes  deux  île  la  forme  4 n — 1 . 
On  aura  donc  : 


Le  mouvement  de  précession  du  nœud 

en  204  ans ; 

En  5o  jours 

Somme , ou  réduction  de  précession . 
Longitude  du  Dœud  à l’époque  des 
Tables 

Donc  au  i*r  novembre  i5g5  julien.. 
Képler  trouve  à cette  même  date.  . . . 

Excès  de  sa  détermination  


5 1 00" 

3,4 

5io3",4  = 1.25.  3,4 
4 7 59.38,4 

46  34.35 
46.45.20 

o . t o . 4 5 


Si  l’on  considère  que  les  observations  qu’il  a combinées,  étaient 
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faites  avec  des  instruments  dépourvus  de  luftcttes,  et  qu’il  les  cal- 
culait en  attribuant  à Mars  une  parallaxe  excessivement  erro- 
née, puisqu’il  la  supposait  de  3',  on  sera  surpris  que  son  résultat 
soit  si  peu  éloigné  de  la  vérité. 

Toutes  les  déterminations  de  ce  genre  obtenues  par  les  astro- 
nomes postérieurs  ont  été  calculées  par  cette  même  méthode  de 
Képler.  Seulement  ils  ont  pu  y employer  des  données  plus  préci- 
ses; et  comme,  grâce  à ses  découvertes,  ils  avaient  de  meilleures 
Tables  de  Mars,  ils  ont  pu  évaluer  l’arc  de  réduction  m avec  le 
mouvement  vrai  et  local  de  chaque  planète,  et  non  pas  avec  son 
mouvement  périodique  moyen  {*). 

44  bis.  Les  passages  de  Mercure  et  de  Vénus  sur  le  disque  du 
soleil,  que  j’ai  annoncés  à titre  de  faits  dans  le  § 27,  offrent  des 
occasions  spécialement  favorables  pour  déterminer  les  longitudes 
héliocentriques  des  nœuds  de  ces  deux  planètes.  En  effet,  nous  les . 
voyons  alors  sur  la  même  ligne  droite  que  cet  astre;  et,  en  même 
temps,  leurs  latitudes  géocentriques  se  trouvent  nécessairement 
très-petites,  puisqu’elles  ne  dépassent  pas  son  demi-diamètre  ap- 
parent. Les  conjonctions , dans  ces  circonstances , s’opèrent  tou- 
jours très-près  des  nœuds,  et  par  conséquent  doivent  pouvoir 
servir  à déterminer  leurs  positions , en  mesurant  les  variations 
progressives  des  latitudes  géocentriques  sur  le  disque  ■même  du 
soleil , pendant  tout  le  temps  que  la  planète  se  projette  sur  lui. 

C’est  à quoi  l’on  parvient  aisément  aujourd’hui,  ayant  des  Tablés 
du  soleil  et  des  deux  planètes,  qui  représentent  leurs  mouvements 
avec  une  approximation  presque  équivalente  aux  réalités.  Car,  en 
cherchant  les  époques  où  elles  devront  revenir  en  conjonction 
avec  le  soleil,  les  Tables  feront  voir  si  leur  latitude  géocentrique  s’y 
trouvera  moindre  que  le  demi-diamètre  apparent  de  cet  astre,  c’est- 
à-dire  environ  16'  sexagésimales;  auxquels  cas  seulement  elles 
passeront  en  projection  sur  son  disque,  et  l’on  pourra  se  préparer, 
à les  y observer.  On  pourra  même  déterminer  ainsi  à l’avance,  par 
les  Tables,  l’instant  où  la  planète  commencera  à paraître  sur  lé 


(’)  On  peut  voir  un  grand  nombre  do  ces  applications  dans  l’ouvrage  de 
Jacques  Cassini , intitulé:  Eléments  d' Astronomie.  Paris,  17^0;  ln./j®. 
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disque  solaire,  l’instant  où  elle  sortira,  la  route  qu'elle  y suivra; 
et  la  comparaison  de  ces  prévisions  avec  les  effets  réels  servira 
pour  vérifier  les  Tables , ensuite  pour  les  corriger.  C’est  ainsi  que 
l’on  a procédé,  depuis  que  l’invention  des  lunettes  astronomiques 
a rendu  res  phénomènes  physiquement  saisissnblcs.  Mais  il  a fallu 
aussi  que  les  Tables  devinssent  assez  sûres  pour  assigner  d’avance, 
avec  certitude,  sinon  l'heure,  du  moins  le  jour  où  ils  doivent  se 
réaliser,  ce  qui  n’a  eu  lieu  que  depuis  Kepler. 

Nous  tomberions  dans  tin  cercle  vicieux  évident,  si  nous  vou- 
lions nous  prévaloir  d’avance  de  ces  connaissances  aujourd’hui 
acquises.  Mais  notre  but  actuel  ne  l’exige  point.  Sans  savoir  dès  à 
présent  prédire  des  passages  de  Mercure  et  de  Vénus  sur  le  soleil , 
sans  supposer  des  Tables  qui  les  annoncent,  il  nous  est  logique- 
ment permis  de  nous  appuyer  sur  ceux  que  l’on  a déjà  vus  et 
constates  en  fait,  pourvu  que  les  considérations,  auxquelles  nous 
les  soumettrons,  n’anticipent  point  sur  les  résultats  que  nous  n’au- 
rions pas  encore  établis  ; or  voilà  uniquement  ce  que  nous  allons 
faire. 

4S.  Je  prends  pour  exemple  Mercure.  Lorsque  nous  le  voyons 
projeté  sur  le  disque  du  soleil,  il  semble  en  parcourir  une  corde 
oblique  à l’écliptique,  et  il  met  souvent  plusieursbeures  à le  traver- 
ser. Pendant  tout  ce  temps,  si  le  ciel  est  pur,  on  peut  le  suivre  avec 
des  lunettes  parallacliques,  munies  de  réticules. à fils  mobiles,  ou 
avec  des  héliomètres  à mouvement  équatorial.  On  peut  constater 
ainsi  le  moment  de  son  entrée  et  de  sa  sortie,  et  déterminer  à chaque 
instant  les  coordonnées  de  ses  positions  intermédiaires, -relative- 
ment au  centre  du  disque.  Avant  que  l’on  eût  des  instruments 
aussi  parfaits,  Hévélius  y suppléait  par  un  procédé  en  partie  gra- 
phique, d’un  effet  bien  moins  sur,  mais  analogue:  dans  une  cham- 
bre obscure  de  son  observatoire,  faisant  face  au  midi,  il  avait 
adapté  au  volet  un  tube  métallique  contenant  une  lentille  à long 
foyer,  qui  jetait  simultanément  l’image  du  soleil  ou  de  la  planète 
sur  un  tableau  placé  à une  distance  convenable  pour  la  recevoir. 
Tout  le  système  était  mû  par  des  vis  calantes  qui  permettaient  de 
maintenir  constamment  l’image  du  disque  sur  un  cercle  blanc  de 
même  grandeur,  subdivisé  par  tin  grand  nombre  de  cercles  con- 
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centriques,  au  milieu  desquels  la  direction  de  l'écliptique  et  celle 
de  la  verticale,  tracées  le  l’avance,  se  trouvaient  placées  dans  leurs 
positions  réelles,  où  l’on  prenait  constamment  soin  de  les  main- 
tenir. Ces  cercles  faisaient  l’office  d’un  réticule,  sur  lequel  on 
pouvait  marquer  jk  chaque  instant  la  position  de  la  tache  plané- 
taire, tracer  sa  route  apparente,  et  relever  graphiquement  ses 
coordonnées  successives  relativement  au  centre  du  disque  solaire. 
C’est  ainsi  qu’Hévéliiis  observa  le  passage  de  Mercure  en  1661  (¥). 
Cette  simple  méthode  graphique,  à la  perfection  près,  fournit  des 
données  pareilles  à celles  que  l’on  tire  des  réticulés  de  nos  in-  ’ 
struments  parallactiques.  Les  Tables  du  soleil  font  connaître  à 
chaque  instant  la  longitude  apparente  du  centre  de  son  disque. 
En  y ajoutant  les  coordonnées  relatives  de  la  tache'  planétaire, 
évaluées  angulairement  en  parties  du  demi-diamètre  du  disque, 
on  aura  la  longitude  ainsi  que  la  latitude  apparentes  de  la  planète,  . 
au  meme  instant;  et  l’on  pourra  conséquemment  les  obtenir  pour 
l’instant  précis  de  la  conjonction,  où  la  tache  se  sera  trouvée 
dans  le  même  cercle  de  latitude  que  le  centre  du  soleil.  A la  vérité 
ce  ne  seront  pas  là  les  valeurs  géocentriqùes  rigoureuses  de  ces 
deux  éléments,  à cause  de  la  parallaxe  relative  qui  déplace  l’astre. 
Mais  pour  Mercure  et  Vénus,  leur  proximité  du  soleil  rend  la  cor- 
rection  à faire  si  petite,  que  j’admettrai  qu’on  la  néglige  dans  ces 
premières  déterminations. 

Dans  tout  ce  qui  précède  il  n’y  a rien  qui  suppose  des  connais- 
sances théoriques  anticipées.  Nous  pouvons  donc,  sans  pétition 
de  principes,  emprunter  aux  observations  déjà  faites  les  deux  ré- (*) 


(*)  Johannis  Hcvelii  Mercurius  in  sole  visus , Hf.velu  opuscula  in-folîo.  Le 
tracé  du  passage  de  1GG1  se  trouve  en  regard  de‘la  page  70.  La  description 
détaillée  de  Pappareil  se  trouve  dans  la  Sclcnographia.  Hcvélius  employait  Je 
môme  procédé  pour  suivre  les  taches  du  soleil  et  les  phases  des  éclipses  so- 
laires. Aujourd'hui  que  nous  possédons  des  hcliostals,  si  Pon  y adaptait 
aussi  un  appareil  de  projection  achromatisé  , qui  jetterait  l'Image  du  soleil 
sur  un  papier  photographique  divisé  concentriquement,  ou  par  un  réseau 
de  lignes  droites  rectangulaires,  on  obtiendrait  sans  douie,  pur  des  expé- 
riences de  ce  genre  assidûment  suivies,  des  connaissances  bien  curieuses, 
non-seulement  sur  les  taches  solaires,  mais  en  général  sur  les  phénomènes 
physiques  qui  s'opèrent  à la  surface  du  soleil.  , 

T.  V.  7 
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sultats  que  je  viens  de  définir.  Un  autre  s’offre  encore.  Ayant  la 
trace  de  la  corde  décrite  par  la  trace  sur  le  disque,  si  on  la  pro- 
longe graphiquement  ou  par  le  calcul,  jusqu’à  la  trace  du  plan 
de  l’écliptique  qui  passe  par  le  centre,  le  point  d’intersection  sera 
le  lieu  appareut  du  nœud  de  la  planète,  dont  la  distance  angu- 
laire A au  centre  du  disque  pourra  être  évaluée  dans  la  meme 
échelle  de  parties.  Or  la  vitesse  du  déplacement  de  la  tache  pla- 
nétaire parallèlement  à l’écliptique  est  donnée  par  l’observation, 
il  sera  donc  facile  d’évaluer  proportionnellement  l’intervalle  de 
temps. t qu’elle  devra  employer  pour  parcourir  cette  distance  A. 
Alors,  comme  on  connaît  la  vitesse  du  mouvement  périodique 
moyen  dé  la  planète,  on  en  déduira  par  une  autre  proportion,  l’an- 
gle m que  son  rayon  vecteur  héliocentrique  projeté  sur  l’écliptique 
aura  dû  décrire  autour  du  centre  du  soleil  pendant  le  temps  r; 
et  cet  arc,  combiné-  par  addition  ou  par  soustraction  avec  la  lon- 
gitude L„  de  la  planète  observée  dans  la  conjonction,  donnera  la 
longitude  héliocentrique  Ls  -4-  m du  nœud  considéré.  On  voit  que 
cette  méthode  est  exactement  celle  queKépler  a donnée  pour  dé- 
terminer le  lieu  des  nœuds  des  planètes.  Les  astronomes  postérieurs 
n’en  ont  pas  employé  d’autres  pour  calculer  les  circonstances  des 
passages  de  Mercure  et  de  Vénus.  Seulement,  comme  ils  avaient 
de  meilleures  Tables  de  ces  deux  planètes,  ils  ont  conclu  l’arc  de 
réduction  m,  du  mouvement  héliocentrique  local,  et  non  du 
mouvement  moyen.  Delambre  l’a  encore  améliorée,  en  substituant 
partout  le  calcul  aux  déterminations  graphiques,  et  les  vitesses 
angulaires  vraies  tirées  des  Tables  aux  simples  proportionnalités. 
C'est  ce  que  l’on  verra  plus  tard,  lorsque  j’exposerai,  d’après  lui, 
tous  les  détails  et  toutes  les  conséquences  du  passage  de  Vénus 
observé  le  3 juin  1769  dans  son  nœud  descendant.  Mais  la  mé- 
thode est  toujours,  au  fond,  celle  de  Képler.  Je  pourrai  donc,  sans 
pétition  de  principes,  mettre  dès  à présent  ici,  sous  les  yeux  du 
lecteur,  les  époques  où  se  sont  opérés  ceux  de  ces  phénomènes 
que  l’on  a observés  assez  complètement  pour  que  l’on  ait  pu  en 
conclure  les  lieux  des  nœuds  de  Mercure  et  de  Vénus  avec  une 
exactitude  qui  s’est  accrue  à mesure  que  les  procédés  d’observa- 
•tion  se  sont  perfectionnés.  Mais,  en  outre,  pour  laisser  apercevoir. 
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dans  son  intégrité,  l’ordre  suivant  lequel  ces  phénomènes  se  suc- 
cèdent, j’y  joindrai,  par  anticipation,  la  liste  complète  de  tous 
ceux  que  les  Tables  actuelles  de  Mercure  indiquent  comme  ayant 
«lu  se  produire,  depuis  celui  de  1C61  qui  a été  observé  dans  tous 
scs  détails  par  Hévélius,  jusqu’à  nos  jours,  soit  qu’on  les  ait,  ou 
qu’on  ne  les  ait  pas  saisis  quand  ils  ont  eu  lieu. 


Passages  de  Mercure  sur  le  soleil  par  son  nœud  ascendant. 


■St 

gr» 

j 

OUI  • 

HS 

t. 

*6?7- 

7 

nov. 

ifigo. 

10 

nov 

,fi97 

3' 

nov 

1710. 

6 

nov. 

1703 

9 

nov. 

ig36. 

I I 

nov. 

.74T 

5 

nov. 

1756. 

7 

nov. 

'709 

9 

nov. 

1 '77e 

2 

nov 

«78a 

12 

nov. 

1789 

5 

nov. 

j 1802. 

9 

nov. 

LOISlîtDI 

géocentrtque 
de  V 

en  conjonction 
avec  le  O- 

LâYlTC DE 
géosen  trique 
de  9 
dans 

la  ronjnotion. 

■ 

LDUbiruoa 

héliocenlriq. 

•*“  ■■■*»•>  Q 

à l'instant 
où  Ç 

y est  arrivé 

* 0 

7.  l5./|4.20 
7.18.2O.4G 
7.  u.33.5o 

/ Jt 

4.  3 bor. 
12.20  bor. 
10.42  aust. 

t // 

44-36.38 
44-30. 5o 

44.39.31 

7.10.47.30 

7.19.33.34 

7 . 1 2 . 37 . 4o 
7. t5. i3 . 4 1 

G.  0 bor. 
i4-  74  bor. 
9.  1 J aust. 
o.58f8  aust. 

4s.  3.  4 
45.16.  7 

non  cale. 
45.23.32 

7.30.30.41 

7.30.26.44 

7.13.40.46 

7.16.17.  9 

1 5.53,3  bor. 
i5.5i,G  bor. 

non  cale. 

non  cale. 

4G.  0,37 

o.53  bor 

HOMI  DES  OHUItTIVkl 

et  désignation 

de»  lient  ou  le  passage  a été  observé. 


Ilnlley  6 Sle-Hélènc,  Gallet  h Avignon  (i). 
Les  jésuites  à Canton,  obs.  incomplètes  (2). 
D.  Cassini,  Maraldi,  Lahirc,  à Pari*  (3). 
Inobservé.  * 

Astron.  de  Paris,  observ.  incomplètes  ( j). 
J.  Cassini  è Thury  (5). 

Maraldi  à Paris  (G). 

Caubil  et  Amiot  à Pékito,  obs.  fautives  (7}. 
Observations  défectueuses  (8). 

Inobservé. 

Lalande,  Méchain,  etc.,  à Paria  (g). 
Mcchain  à Paria  (10). 

Dclambre  à Paris  (11). 

Lalande  & Paris  (12). 


Indication  >iss  cun  âges  où  le  » détails  du  calcul  font  consignés. 

(»}  4-  Cusiai,  Él/m  , page*  5Sy-5ya. 

(*>  /éid  , pages 
(3)  /biJ.t  payes  5r,8-5«jr). 

Il)  Ibid  , page»  5f|f)-6oi. 

(S)  Ibtd.,  pj-r»  G.»i-6o5. 

(<>)  Maraldi,  Acad,  des  Sciences , page»  i8i-»S^. 


(7)  J.  Deüsle,  A*  ad.  des  Sciences  pour  i*58,  page  i5J. 

(8)  Employer»  par  Irlande,  A.  des  S.,  1773, 1.  1,  p.  4^5 

(9)  A end  des  Sci-nees  pour  178»,  page  to-. 

(10)  Ibid. 

(11)  Lalande,  A end.  des  Sciences,  1789,  p»ge  178. 

(il)  Me'm.  de  l'Institut,  tome  VI,  pages  57-58. 


40.  Ce  tableau  va  nous  fournir  le  sujet  de  deux  remarques 
importantes;  l’une  relative  nu  phénomène  lui-même,  l’autre  à 
1 usage  qu’on  en  a fait. 
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I.a  première  porte  sur  ee  simple  fait,  que  tous  les  passages  de 
Mercure  sur  le  soleil , qui  se  sont  ainsi  opérés  quand  il  était 
proche  de  son  nœud  ascendant,  ont  eu  lieu  dans  la  première  moitié 
du  mois  de  novembre.  Nous  en  verrons  tout  à l’heure  la  cause, 
quand  j’aurai  rapporté  la  liste  des  phénomènes  analogues  qui  se 
sont  opérés  près  du  nœud  descendant. 

I.a  seconde  remarque  porte  sur  la  nature  des  déterminations 
que  le  tableau  présente.  Lorsque  Képler  eut  découvert  les  véri- 
tables lois  des  mouvements  du  soleil,  de  la  lune  et  des  planètes,  il 
s’en  servit  pour  calculer  de  nouvelles  Tables  astronomiques  ayant 
■ces  lois  pour  base,  et  il  les  appela  Rado/phinex,  du  nom  de  l’em- 
i percur  Rodolphe  II  auquel  il  les  avait  dédiées.  Cette  œuvre,  qui 
lui  coûta  vingt-six  ans  de  travail,  parut  en  1627,  trois  ans  avant 
sa  mort.  Dans  ce  nouveau  mode  de  construction,  tous  les  fonde- 
ments de  l’édilice  étaient  réels,  et  indestructibles.  Mais  les  valeurs 
. numériques  des  éléments  du  calcul  étaient  nécessairement  im- 
parfaites, étant  déduites  d’observations  faites  avec  des  instruments 
grossièrement  divisés,  dépourvus  de  lunettes,  sans  la  mesure 
exacte  des  réfractions  produites  par  l’atmosphère,  et  sans  que  l’on 
connût  encore  les'dimensions  absolues  des  orbites  planétaires  en 
parties  du  rayon  du  sphéroïde  terrestre,  ce  qui  faisait  attribuer  an 
.soleil,  ainsi  qu’aux  planètes,  des  parallaxes  excessivement  erro- 
nées. Les  astronomes  postérieurs  à Kepler,  durent  donc  s’attacher 
d’abord  à perfectionner  ces  détails.  Voilà  pourquoi  dans  les  pre- 
miers passages  de  Mercure  que  présente  notre  tableau,  nous  les 
voyotis  s’appliquer  à en  déduire  les  constantes  déterminatrices  de 
ces  phénomènes,  c’est-à-dire  la  longitude  et  la  latitude  géocen- 
trique  de  la  planète  au  moment  de  la  conjonction , ainsi  que  la 
longitude  héliocentrique  du  nœud,  d’où  l’on  concluait  l’inclinaison 
de  l’orbite  dont  je  n’ai  pas  parlé  encore.  Plus  tard,  les  instruments 
divisés  et  les  horloges  se  sont  améliorés  ; les  éléments  propres 
des  orbites  ont  été  mieux  connus.  F.n  1686,  Newton  a découvert 
le  principe  de  l’attraction  qui  explique  la  cause  physique  des 
principales  inégalités  que  les  mouvements  planétaires  éprouvent, 
en  décèle  les  périodes,  et  montre  les  occasions  favorables  pour 
déterminer  chacune  d’elles.  Alors  Hallev,  profondément  imbu  de 
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res  principes,  construisit  en  1717  de  nouvelles  Tables  du  soleil, 
de  la  lune  et  des  planètes,  dont  les  astronomes  n’eurent  plus  qu’à 
constater,  qu’à  corriger  les  erreurs  locales,  la  continuité  des  dé- 
ductions numériques  qu’elles  renferment  étant  théoriquement  , 
assurée.  C’est  désormais  à ce  point  de  vue  que  les  passages  de 
Mercure  leur  ont  servi  pour  perfectionner  la  théorie  de  cette 
planète,  en  montrant  les  corrections  locales  que  sa  longitude  et 
sa  latitude  indiquées  par  les  Tables  exigent  pour  s’accorder  avec 
le  ciel  dans  ces  phénomènes.  Les  dernières  déterminations  rappor- 
tées dans  notre  tableau,  sont  presque  uniquement  dirigées  vers 
ce  but.  Un  dernier  pas  restait  à faire  pour  l’atteindre.  Les  erreurs 
locales  ainsi  constatées,  sont  le  résultat  complexe  de  toutes  celles 
qui  existent  dans  chacun  des  éléments  qui  y concourent.  Pour  re- 
monter à leur  véritable  source,  il  faut  les  considérer  comme  lesfonc- 
tions  de  toutes  celles-ci  ; exprimer  analytiquement  cette  dépendance 
par  autant  d'équations  que  l’on  possède  d’observations  distinctes 
qui  donnent  leur  effet  total  ; et  combiner  ces  équations  de  manière 
à en  déduire  les  corrections  simultanées  que  nécessitent  tous  les 
éléments  qui  l’ont  produit.  Telle  est  la  méthode  des  équations  de 
conditions , imaginée  par  Mayer  en  1760  (*),  et  que  j’ai  exposée 
en  détail  au  chapitre  XII  du  tome  précédent,  page  5o3.  C’est  la 
seule  que  l’on  emploie  avec  raison  aujourd’hui,  c’est  la  seule 
aussi  qui  soit  logique.  Mais  je  crois,  qu’en  France  du  moins, 
Delambre  est  le  premier  qui  l’ait  appliquée.  Grâce  à cette  heu- 
reuse pratique,  pour  qu’un  passage  de  Mercure  ou  de  Vénus  sur 
le  soleil  serve  à corriger  les  Tables,  il'n’est  plus  besoin,  comme 
autrefois,  qu’il  ait  été  observé  dans  toutes  ses  phases  dans  un 
même  lieu.  Chaque  observation  isolée  d’un  contact,  soit  antérieur, 
soit  postérieur,  faite  dans  un  point  connu  du  globe,  fournit  une 
équation  de  condition  ; et  l’ensemble  de  toutes  les  équations  obte- 
nues ainsi  par  un  même  passage,  ou  par  plusieurs  de  même  sorte, 
donne  les  corrections  simultanées  de  tous  les  éléments  qui  y ont 
concouru.  M.  Le  Verrier  a fait  l'application  très-complète  de  celte 


(*)  Mémoires  de  ta  Société  cosmogi  ayhiquc  d>-  Nuremberg,  1750.  — Complet 
rendus,  tomr  \X  , page  .r»87 


Digitized  by  Google 


02 


ASTHONOM1F 


méthode  aux  passages  de  Mercure,  dans  les  Additions  à la  Con- 
naissance des  Temps  de  1848,  page  97  ; et  je  n'en  puis  pas  indi- 
quer un  meilleur  modèle. 

47.  Revenons  à notre  tableau.  Quoique  les  déterminations  de 
la  longitude  du  nœud,  rapportées  dans  la  quatrième  colonne, 
doivent  probablement  être  affectées  de  notables  erreurs,  surtout 
les  plus  anciennes,  étant  conclues  d’observations  imparfaites,  cal- 
culées isolément  par  des  méthodes  presque  graphiques;  cepen- 
dant elles  s’accordent  à montrer  que  celte  longitude,  rapportée  à 
l’cquinoxe  mobile , croît  avec  le  temps  ; de  sorte  que  la  grandeur 
annuelle  moyenne  de  cet  accroissement,  étant  comparée  à la  pré- 
cession annuelle , nous  apprendra  si  le  nœud  est  fixe  sur  l’éclip- 
tique, ou  s’il  a un  mouvement  sidéral  propre,  soif  rétrograde,  soit 
direct. 

Bans  ce  dessein  je  prends  la  détermination  obtenue  en  1802 , et 
• je  la  combine  successivement  par  différence , avec  celles  de  1677, 
1697,  et  1736,  rejetant  celle  de  1690,  qui  sejmontre  évidemment 
fautive  par  sa  discordance  avec  la  loi  générale  de  progression  qui 
se  manifeste  dans  l’ensemble.  Je  forme  ainsi  le  tableau  suivant  : 


iroQtru 
. tin 

il  étereni  nation» 
combiner*. 

LIC  K TllTIRTALLI 

en  année*  L 
complète». 

ACCftOltilXtNT  TOTAL 
qui  en  rétulle 
(•ans la  longitude 
du  nuud  Q, 

ArtaoitiiMiKr  iintik 
de  la  longitude 
du  nieud  conclu. 

1802— 1677 

125 

“ / U 

1.33.59 

45*11 

1802—1(197 

IOJ 

1 .21 . 16 

4Mt  • 

1802—1736 

66 

o.44-3o 

-t-  40, 46 

, 

Moyenne. . . . 

-+-  44  >° 

Chacune  de  ccs  déterminations  donne  un  accroissement  annuel 
moindre  que  le  mouvement  de  précession , qui  d’après  l’évaluation 
que  nous  en  avons  faite  au  tome  IV,  pjtge  337,  était  au  t"  jan- 
vier 1800  4-  5o",26,  et  au  1"  janvier  1677  ■+■  5o",a3.  Ainsi  le 
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nœud  de  Mercure  a un  «nouvoment  sidéral  propre,  qui  est  rétro- 
grade comme  celui  de  Mars.  La  moyenne  de  nos  trois  résultat» 
donnerait  pour  sa  i]uantité  annuelle  — (>",24.  M.  Le  Verrier 
trouve  — 7", 585  par  la  théorie  de  l'attraction. 

En  établissant  tous  les  éléments  du  mouvement  de  Mercure , 
par  la  méthode  des  équations  de  condition,  appliquée  aux  données 
qu’ont  fournies  ses  passages  sur  le  soleil , et  un  nombre  considé- 
rable d’observations  faites  à l’Observatoire  de  Paris  depuis  1801 
jusqu’à  184?-,  M.  Le  Verrier  a trouvé  que  la  longitude  0 du  nœud 
ascendant,  rapportée  à l’équinoxe  moyen  mobile, était  représentée 
par  cette  formule  : 

0 = 45°  57'  37", 7 4-  42")5u  r,  • 

dans  laquelle  t désigne  le  temps,  exprimé  en  années  juliennes, 
partant  du  i*' janvier  1800  et  prises  comme  négatives  avant  cette 
époque,  comme  positives  après.  Celte  formule  devant  être  plus 
sûre  qu’aucune  détermination  isolée,  nous  pouvons  nous  en  servir 
pour  apprécier  les  erreurs  de  celles  dont  nous  avons  fait  usage.  ■ 
Tel  est  l’objet  du  tableau  suivant. 


f HAT» 

de» 

observation* 

employée*. 

LEC*  DlSTAMCk 
au 

l*r  janv.  |8oo, 
exprimée 
eu  année» 
et  Traitions 
d’année» 
f. 

fcfcDlCTlOK 
de  prére«*ion 
pour  le  temps  t, 
calculée 
par 

le»  formule». 

LOSCITCPX 
du  noeud  ^ , 
ronclue 
de  la  formule 

LOHOITVDC 

jdéduiie 

des 

observation» 

EXCÈS 
«le  chaque 
détermination 
i»olèe , 

sur  la  formule. 

««77»  s-|8 

a 

— 121, i5a 

0 / ff 

— I .'26. 32  ,8 

0 i n 

44.31.  4,9 

0 t if 

44-26.38 

.0  1 1/ 
— 0.  4-^1 9 

iCv)7,  858 

— 102,162 

— 1 . i2.i3,o 

44.45.14,7 

44.39.11 

— 0.  5.43,7 

>736,  85g 

— G3 , ■ 4 * 

-0.4i.44, 2 

45. 12.53,5 

45.16.  7 

-i-o . 3 i3,5 

1802,  85 '| 

-H  2,854 

-1-0.  2.  1,3 

45.59.3y,o 

40.  0.37 

-t-o.  0.58,0 

Le  progrès  du  temps  est  rendu  sensible  par  l’affaiblissement 
des  erreurs  exprimées  dans  la  dernière  colonne;  il  l’est  encore  plus 
dans  les  applications.  En  1786,  Mercure  passa  sur  le  soleil  dans 
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son  nœud  descendant.  Les  Tables  de  Hallev  annoncèrent  ce  phé- 
nomène i d'heure  trop  tard;  celles  de  Lalande  J d’heure  trop  tôt. 
Cinquante-neuf  ans  après,  M.  Le  Verrier  a publié  les  siennes, 
dans  les  Additions  à la  Connaissance  des  Tenfps  pour  1 848,  laquelle 
calculée  plusieurs  années  d’avance,  selon  l’usage,  parut  au  com- 
mencement de  1845.  Cette  même  année  Mercure  devait  passer  sur 
le  soleil,  dans  son  nœud  descendant,  le  8 mai.  Dès  le  3 mars 
M.  Le  Verrier  inséra  dans  les  Comptes  rendus  «le  l’Académie  des 
Sciences  une  annonce  détaillée,  où  il  prédisait  en  nombres  les 
instants  absolus  auxquels  devaient  s’opérer  le  premier  et  le  dernier 
contact  de  la  planète  avec  le  disque  du  soleil. Le  26  mai,  M.  LeVer- 
rier  put  établir,  dans  le  meme  recueil,  que  quatre  observations  du 
premier  contact,  complètement  concordantes  entre  elles,  et  faites 
dans  trois  lieux  différents,  Allnna,  Genève  et  Marseille,  n'avaient 
devancé  que  de  18"  en  temps  l’époque  qu’il  avait  fixée.  Mais  celte 
fois  l’écart  ne  tenait  plus  à l’imperfection  des  éléments  de  Mer- 
cure. Il  dépendait  des  incertitudes  qui  restent  encore  sur  la  mesure 
du  diamètre  apparent  du  disque  solaire,  sur  lequel  la  planète  de- 
vait se  projeter. 

48.  J'arrive  maintenant  aux  passages  de  Mercure  qui  se  sont 
opérés  ainsi  par  son  nœud  descendant,  et  je  vais  en  présenter  la 
liste  sous  la  même  forme  <jue  j’ai  adoptée  pour  les  opposés,  en 
la  limitant  à un  intervalle  de  temps  à peu  prés  égal. 
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Passages  de  Mercure  sur  le  soleil  par  son  nœud  descendant. 


iroqoti 
ilei  passages 
en  ans  el  jours 
1 compte» 

de  minuit. 

tONOITCOS 

£coccnlriquc 

it  V 

en 

conjonction 
arec  le  O - 

L4TIT0  bl 
geoern  trique 
dr  5 
dan» 

la  conjonction. 

lORCITODI 

lieliocentriqtic 
du  nceud 
a l’époque 

OU  V 

y est  arrivé. 

non*  ms  OBStavATBuaa 

et  désignation 

des  lieux  où  le  passage  a été  observé. 

• 

1661.  3 mai. 
1674.  7 m3*- 

0 f U 

43. 33.  -i-, 

/ n 

4-3o  bor. 

* « / tt 

7.14.24.  5 

Hévélius  ii  PanUîk  (1). 

ïnobservé. 

ïnobservé. 

Aperçu  pr\VintropàCambrigde,  Ét.-I?nis(2) 
Lacaille,  Ile  de  France  (3). 

Mayer  à Gottingue  (4). 

Delambre  à Paris  (5), 

174°-  * mai. 

i~51.  6 mai. 
178 G.  4 mai 

»799-  7 mai 

45.4s. h 
45.47.54 
43.49.58 
46.54.37 

2. Ti  aust. 

2. 19  aust. 

1 1 .41  bor. 
5-44,3  aust. 

7.i5.î5.ii 
7.15.34.39 
7. i5.48. 1 1 
7.15.57.  5 

Indication  des  ouvrages  oit  tes  détails  du  calcul  sont  consignés. 

(1)  J.  Canini,  EL'm.,  pages  58~-6  «S.  (4)  Mayer,  Comsn • de  Gott.ngue,  tome  III,  page  444 - 

(?)  Donnera  non  calculables.  (5)  Delambre,  Mem . de  V Institut,  tome  III,  page 44?* 

(îj  Lacaille,  Acad . des  Sciences,  i*5^,  pa^rs  46-43* 

Nous  voyons  que  tous  ces  passages  se  sont  opérés  dans  la  pre- 
mière moitié  du  mois  de  mai,  comme  ceux  du  tableau  précé-  » 

dent  ont  eu  lieu  dans  la  première  moitié  du  mois  de  novembre. 

Ces  deux  époques  sont  séparées  par  un  intervalle  de  six  mois  dans 
une  meme  année.  • • ■ 

Nous  voyons  encore  ici  que  la  longitude  du  nœud  descendant 
a été  toujours  croissante  avec  le  temps,  comme  celle  du  nœud 
ascendant  l’a  été  dans  l’autre  série.  Le  progrès  de  cet  accroisse- 
ment a été  aussi  pour  les  deux  le  même,  autant  que  le  petit  nombre 
de  déterminations,  et  leurs  incertitudes  permettent  d’en  juger. 

En  effet  si  on  l’apprécie,  en  les  comparant  toutes  à la  dernière 
comme  nous  l’avons  fait  alors,  on  trouve  les  résultat  ci-après 
rapportés. 
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àroquK* 

des 

détermination» 

combinée*. 

leu  a imivuu 

en  année» 
co  nplctc-.. 

SCt»OM»llt«T  TOTAL 

qui  en  résulte 
dan»  fa  longitude 
du  ntend  PS. 

- — i 

Accaoistaxtrar  iMiut. 
de  la  longitude 
du  n<aud  , conclu  ! 

*799““  I^1 

■ 33 

+ 

• 0 

VJ 

VJ^ 

O 

5 

■+■  4°; 'l^ 

'799— '75î 

4 « 

o.3a.58 

-t-  43.00 

1799— 178*1 

t3 

-t-  0.  3.54 

H-  41,07 

Moyenne. . . . 

-+-  4>  ,°8 

Les  passages  observés  dans  le  nœud  ascendant  accusaient  un 
mouvement  plus  fort  de  a"  ,5.  Mais  les  éléments  d’où  nous  avons 
déduit  ces  deux  évaluations  ne  sont  pas  assez  certains  pour  que 
nous  puissions  répondre  d'une  si  petite  différence.  La  moyenne 
4i",5  coïncide  presque  exactement  avec  le  nombre  adopté  par 
M.  Le  Verrier.  Admettant  donc  comme  lui  et  comme  tous  les  as- 
tronomes, que  les  deux  nœuds  sont  diamétralement  opposés  l'un 
à l’autre,  et  ont  sur  l’écliptique  un  mouvement  angulaire  égal 
relativement  aux  points  équinoxiaux,  voyons  si  les  déterminations 
partielles  de  la  longitude  du  nœud  descendant  de  Mercure  obte- 
nues à diverses  époques  et  que  nous  avons  rassemblées,  confirment 
ou  infirment  cette  conséquence. 

A cet  effet,  ajoutons  6*,  ou  une  demi-circonférence,  h la  lon- 
gitude du  nœud  ascendant  de  Mercure  établie  par  M.  Le  Verrier, 
pour  un  nombre  quelconque  d’années  t , postérieures  eu  anté- 
rieures au  irr  janvier  1800,  et  nous  aurons  celle  du  nœud  des- 
cendant-, qui  sera 

7*  i5°57'  37"  ,7  -4-  42,5i  1 t. 

Donnant  alors  à la  variable  t les  valeurs  qu’elle  a eues  aux 
quatre  époques  de  nos  déterminations,  nous  obtiendrons  les 
comparaisons  de  leurs  résultats  avec  la  formule , comme  on  le 
voit  ici. 
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ii*OQCi* 
des  passages 
1 en  ans 

et  joar», 
comptés 
de  minuit. 

LC  CK  DltTAKCK 
au 

|W  janv.  1800, 
exprimée 
en  années 
et  (Variions 
d'années. 

«. 

atoccTioH 
de  procession 
pour  lr  temps  t, 
calculée 

par 

la  formule. 

LoaciTcrt 
du  uueud 
conclue 
de  la  formule. 

LOftr.tTCBB 

déduite 

des 

observations 

iicès 
de  chaque 
determinatioa 
isolée  , 

sur  la  formule. 

0 t n 

iGTu , 33j 

— i38,G6G 

— 1.38. 14,8 

7.14.19.22,9 

7 

14.24.  5 

-HO . 5.43, r 

1753,  34a 

— 46,658 

-0.33.  3,5 

7.15.24.34,2 

15.34.24,7 

— 0.  0,  9,5 

178 6,  337 

— 1 3,66i 

— 0.  g. 40,8 

7.15.47.50,9 

. 

7 

15.48. 10,9 

-+-0 . 0.14.0 

«799.  345 

— 0,655 

— 0.  0.37,8 

7.15.57.  9,gj7 

O I 
; 

— 0.  0.  4,9 

La  première  détermination  présente  seule  un  écart  de  quelque 
importance  ; et  l’on  ne  peut  lui  accorder  qu’une  confiance  très-res- 
treinte, étant  déduite  de  mesures  graphiques,  prises  par  projec- 
tion dans  une  chambre  obscure.  Les  trois  autres  diffèrent  d’autant 
moins  de  la  formule  qu’elles  ont  été  obtenues  par  des  astronomes 
plus  habiles,  avec  de  meilleurs  instruments.  La  conséquence  légi- 
time à tirer  de  toutes  ces  épreuves  est  donc  que  les  deux  nœuds, 
l’ascendant  et  le  descendant  de  l’orbite  de  Mercure , se  trouvent 
constamment  situés  sur  une  même  ligne  droite  passant  par  le 
centre  du  soleil.  Le  même  fait  d’opposition  rigoureuse  a été  con- 
staté, pour  les  quatre  autres  planètes  anciennes,  Vénus,  Mars, 
Jupiter  et  Saturne,  par  la  méthode  générale  que  nous  avons  ex- 
posée d’après  Képler.  Newton  a prouvé  depuis  qu'il  est  un  résul- 
tat nécessaire  de  la  force  d’attraction  qui  régit  les  mouvements 
de  ces  corps  et  de  tous  les  autres  appartenant  à notre  système 
planétaire,  qui  circulent  comme  eux  autour  du  soleil,  dans  des 
orbites  diversement  étendues. 

49.  Les  passages  de  Mercure  sur  le  soleil  présentent  deux  par- 
ticularités qui  se  manifestent  avec  évidence  dans  les  listes  que  j’en 
ai  rapportées,  et  qu’il  me  reste  à expliquer.  Pourquoi  ceux  qu’on 
observe  dans  le  nœud  ascendant  arrivent-ils  toujours  dans  la  pre- 
mière moitié  du  mois  de  novembre;  ceux  qu’on  observe  dans  le 


• Digitized  by  Google 


io8  ' 


ASTRONOMIE. 


noeud  descendant,  toujours  dans  la  première  moitié  du  mois  de 
mai?  En  outre,  pourquoi  ceux-ci  ont-ils  lieu  beaucoup  moins 
fréquemment  que  ceux-là?  De  1677  à 1802,  il  s’est  écoule  cent 
vingt-cinq  ans;  de  1661  à 179g,  cent  trente-huit.  Pourtant  ce 
second  intervalle  n’a  offert  que  7 passages  par  le  nœud  descen- 
dant ; l'autre  1 3 par  le  nœud  ascendant.  Voilà  deux  faits  singuliers 
dont  il  faut  trouver  la  cause. 

Le  premier  tient  uniquement  à l'obliquité  de  l’orbite  de  Mer- 
cure sur  l’écliptique,  et  à la  situation  actuelle  de  ses  nœuds.  Cette 
obliquité  est  assez  grande  pour  que,  dans  certaines  positions  re- 
latives de  la  terre  et  de  Mercure,  sa  latitude  géocentrique,  malgré 
le  grand  éloignement  où  il  se  trouve , dépasse  4°-  Or,  lorsque 
Mercure,  vu  de  la  terre,  se  projette  sur  le  disque  du  soleil,  il  est 
nécessairement  compris  dans  le  cône  de  rayons  visuels  qui  a ce 
disque  pôur  base.  Cela  suppose  la  réunion  de  deux  circonstances. 
i°.  Il  faut  que  sa  latitude  géocentrique,  boréale  ou  australe, 
n’excède  pas  le  demi-diamètre  apparent,  actuel,  du  soleil,  lequel 
varie  entre  16'  17", 78  et  i5'  45", 2.4  ; ce  qui  exige  que  Mercure 
soit  très-près  d’un  de  ses  nœuds.  2a.  Il  faut  aussi  que  sa  longitude 
géocentrique  diffère  de  celle  du  centre  du  soleil,  d’une  quantité 
moindre  que  ce  demi-diamètre,' ce  qui,  combiné  avec  la  condition 
précédente,  exige  que,  pendant  toute  la  durée  du  passage,  la  longi- 
tude géocentrique  du  nœud  s’écarte  peu  de  celle  du  soleil , soit  en 
plus,  soit  en  moins.  Étudions  l’effet  de  celte  dernière  circonstance, 
sur  un  passage  opéré  de  nos  jours  par  le  nœud  ascendant,  dont  la 
longitude  héliocentrique  est,  en  nombres  ronds,  1*16".  La  longi- 
tude héliocentrique  de  la  terre,  à l’époque  du  passage,  devra  être 
peu  différente  de  celle-là;, de  sorte  qu’elle  verra  le  soleil  se  pro- 
jeter sur  lé  ciel  proche  du  nœud  opposé  vers  la  longitude  7*  16", 
à laquelle  il  arrive  environ  46  jours  après  l’équinoxe  d’automne. 
Or,  dans  notre  calendrier  intercalé,  cet  équinoxe  tombe  toujours 
au  21  ou-22  septembre  , jour  264e-265* , si  l’année  est  commune. 
Ajoutant  46  jours,  vous  arrivez  au  jour  3io'-3i  Ie , qui  est  le  6-7 
novembre.  Ce  sera  donc  exclusivement  aux  environs  de  celte 
date,  ou  à cette  date  même,  que  l’on  pourra  voir  Mercure  passer 
sur  le  soleil  dans  son  nœud  ascendant.  , 
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Un  raisonnement  tout  pareil  appliqué  aux  passages  par  le  nœud 
descendant,  montrera  qu’ils  doivent  exclusivement  s’opérer  quand 
la  longitude  dti  soleil  diffère  peu  de  i*  16",  ce  qui  arrive  46  jours 
environ  après  l'équinoxe  vernal,  c’est-à-dire  aux  environs  du  6-7' 
mai. 

Maintenant  pourquoi  ceux  de  novembre  sont-ils  plus  fréquents 
que  ceux  de  mai  ? On  s'en  rend  compte  en  comparant  les  rapports 
de  distance  que  la  terre  et  la  planète  ont  entre  elles , et  ont  aussi 
avec  le  soleil  à ces  deux  époques,  quand  la  planète  passe  par  l’un 
ou  l’autre  de  ses  nœuds. 

Nous  avons  reconnu  que,  dans  les  passages  de  novembre,  la 
longitude  héliocentrique  de  la  terre  diffère  peu  de  i*  160.  Or, 
d’après  les  déterminations  que  j’ai  rapportées  au  tome  IV,  page44fb 
le  périhélie  de  l’ellipse  terrestre  est  situé  actuellement  vers  3S  g0  3o' 
de  longitude  héliocentrique  (*)  ; en  sorte  que  la  terre,  à ces 
époques,  a seulement  i*23°3o'  d’anomalie.  Elle  se  trouve  donc 
alors  dans  la  portion  de  son  ellipse  la  plus  rapprochée  du  soleil, 
ce  qui  rend  le  diamèire  apparent  de  cet  astre  plus  grand  que  le 
diamètre  moyen.  C’est  déjà  une  circonstance  favorable  pour  que 
Mercure,  vu  de  la  terre,  puisse  se  projeter  sur  son  disque.  La 
circonstance  contraire,  et  défavorable,  a lieu  dans  les  passages  du 
mois  de  mai. 

Un  autre  élément  de  nature  variable  intervient  dans  la  possibi- 
lité du  phénomène,  et  agit  successivement  dans  le  même  sens 
que  ces  deux-là  pour  l’accroître  ou  l’affaiblir.  Nous  reconnaîtrons 
bientôt  que  Mercure  décrit  autour  du  centre  du  soleil  une  ellipse 


(’)  Dans  l'endroit  auquel  je  renvoie,  on  voit  que  Dclambre  a trouvé  la 
longitude  géocentrique  du  périgée  solaire  égale  à 3tos,o6d8  à la  fin  de  1775. 
De  lé  jusqu'au  i®r  janvier  1800,  il  s'cst  écoulé  34  années  complètes,  pendant 
lesquelles  cetto  longitude  a dit  augmenter  do  nq  .o'jOigio&îS  ou  oB,458G 
selon  l’évaluation  théorique  de  son  mouvement  annuel , ce  qui  la  porte  4 
3io’, 5if)j  pour  cette  dernière  époque.  En  ajoutant  aoos,  et  ne  prenant  (Juo 
l'excès  sur  une  circonférence  entière,  on  aura  la  longitude  héliocentrique 
du  périhélie  de  l'ellipse  terrestre  en  1800,  laquelle  sera  no*,  Sigj;  ou  en 
mesures  sexagésimales,  3*  g°  a8'  3", 86,  Par  dés  calculs  postérieurs,.  M.  Le 
Verrier  trouve  3*  g°  3o'  n8",(i. 
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très-excentrique  dont  le  périhélie  avait  pour  longitude  hélioccn- 
trique  2*  i4°  20'  ^1"  ,6  au  icr  janvier  1800,  avec  un  mouvement 
annuel  de  -+-  55", 58g,  relativement  à l’équinoxe  mobile  (*). 
Donc,  toutes  les  fois  que  Mercure  passe  par  son  nœud  descendant, 
supposé  dans  1*  160,  il  n’a  qu’environ  28°  d’anomalie  vraie,  ce 
qui  l’amène  dans  la  portion  de  son  ellipse  la  moins  éloignée  du 
soleil.  D’après  cela , quand  ce  passage  arrive  dans  une  conjonction 
de  novembre,  la  terre  et  la  planète  sont  toutes  deux  rapprochées 
du  soleil  à des  distances  peu  différentes  des  plus  petites  qu’elles 
puissent  atteindre;  mais,  comme  la  proportion  de  ce  rapproche- 
ment est  relativement  plus  forte  pour  Mercure  que  pour  la  terre, 
à cause  de  la  grandeur  de  son  excentricité,  la  distance  absolue 
des  deux  corps  s’en  trouve  accrue;  de  sorte  que,  pour  une  même 
hauteur  de  Mercure  au-dessus  ou  au-dessous  de  l’écliptique,  con- 
séquemment pour  une  égale  distance  angulaire  de  son  nœud  , sa 
latitude  géocentrique  est  moindre  qu’à  toute  autre  époque.  Ceci 
conspire  donc  avec  l’augmentation  du  diamètre  apparent  du  soleil, 
pour  que  les  rayons  visuels  menés  de  la  terre  à Mercure  puissent 
aller  aboutir  à l’intérieur  du  disque  solaire,  dans  les  oppositions 
qui  s’opèrent  près  du  nœud  ascendant. 

Des  effets  tout  contraires  se  produisent  dans  les  oppositions 
opérées  près  du  nœud  descendant,  lorsque  le  mouvement  propre 
de  Mercure  l’amène  à le  traverser.  Alors  le  diamètre  apparent  du 
soleil  est  moindre,  et  les  latitudes géorentriques sont  plus  grandes 
A une  même  distance  de  ce  nœud.  Ces  deux  circonstances  conspi- 
rent donc  pour  rendre  plus  difficile  que  les  rayons  visuels  menés 
de  la  terre  à Mercure  aillent  aboutir  dans  l’intérieur  du  disque 
solaire. 

Voilà  pourquoi  les  passages  de  Mercure  sur  le  soleil  qui  arri- 
vent dans  le  mois  de  novembre,  sont  beaucoup  plus  fréquents  que 
ceux  qui  arrivent  dans  le  mois  de  mai. 

!!().  Lorsque  l’on  n’avait  que  des  Tables  encore  très-imparfaites 
de  Mercure,  on  a cherché  à découvrir  des  périodes  qui  fissent 


(*)  Le  Verrier,  Théorie  du  mouvement  de  Mercure  Additions  û la  Con- 
naissance des  Temps  de  i&jB, 
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prévoir  les  retours  de  ces  phénomènes.  Quoiqu’elles  ne  soient  plus 
maintenant  nécessaires,  il  ne  sera  pas  inutile  de  les  connaître,  et 
surtout  de  savoir  comment  ofi  peut  y être  directement  conduit. 

Cela  nous  offrira  d’ailleurs  l’occasion  de  faire  un  rapprochement 
historique  très-digne  d’ètre  signalé,  auquel  on  n’a  pas , je  croîs, 
donné  l’attention  qu’il  méritait. 

Etablissons  d’abord  nettement  la  nature  et  les  conditions  du 
problème.  C’est  l’objet  de  la  fi  g,  io.  Elle  est  tracée  sur  le  plan  de 
l'écliptique.  S y désigne  le  soleil , T la  terre  décrivant  autour  de 
lui,  dans  ce  plan,  son  ellipse  presque  circulaire  ATP,  dont  A est 
l’aphélie,  P le  périhélie.  Q s y est  la  ligne  des  noeuds  de  L’orbite 
de  Mercure,  lequel  est  représenté  en  projection  sur  l’écliptique 
par  la  courbe  ovale  a-ftl p,  dont  la  moitié  ponctuée  est  supposée 
au-dessous  du  plan  de  la  figure.  Son  aphélie  réel  s’y  voit  projeté 
en  a , son  périhélie  en  p,  lui-même  en  M.  ST  est  la  droite  me- 
née du  centre  du  soleil  h l’équinoxe  vernal  du  Ier  janvier  1800, 
et  le  noeud  ascendant  Q de  l’orbite  de  Mercure,  ainsi  que  les  pé- 
rihélies/», P,  sont  placés  approximativement , aux  longitudes  hé- 
liocentriques  comptées  de  cette  droite  où  elles  se  trouvaient  alors. 
Comme  ces  trois  points  fj,  /»,  P,  n’ont  que  des  mouvements  sidé- 
raux très-lents',  la  même  figure  pourra  représenter  avec  une  ap- 
proximation suffisante,  leurs  positions  relatives,  pendant  tout 
l’intervalle  de  temps  que  nous  aurons  à considérer. 

Ces  conventions  préparatoires  étant  posées,  concevons  qu’à  un 
instant  connu  , Mercure  M , ait  été  observé  en  conjonction  infé- 
rieure sur  la  droite  SMTL.  On  demande  après  combien  de  temps, 
il  se  retrouvera  encore  en  conjonction  inférieure  sur  cette  meme  ' 
r traite , maintenue  fixe  dans  l’écliptique,  en  admettant  d’abord, 
dans  le  calcul , que  la  ligne  de  ces  nœuds  n’a  aucun  mouvement. 
C’est  là  évidemment  la  première  question  qu’il  nous  faut  résoudre. 
Car  l’orbite  de  Mercure  étant  supposée  immobile,  chaque  con- 
jonction nouvelle  ainsi  réglée,  l’y  ramènera  dans  la  même  posi- 
tion et  à la  même  distance  dé  son  nœud,  de  sorte  que,  si  on 
l’a  vu  passer  sur  le  disque  du  soleil  dans  la  première,  on  l’y 
verra  également  dans  toutes  les  suivantes.  11  ne  restera  donc 
plus  qu’ù  déterminer  les  corrections  qu’il  faut  faire  à ces  résul- 
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tats  pour  avoir  égard  à la  rétrogradation  progressive  et  très-lente 
du  nœud. 

La  solution  du  problème  ainsi  restreint , serait  bien  facile,  si 
les  durées  des  révolutions  de  la  terre  et 'de  Mercure,  datls  leurs 
orbites  propres,  représentées  par  leurs  révolutions  sidérales, 
étaient  entre  elles  comme  deux  nombres  entiers.  Car  en  prenant 
l’un  et  l’autre  en  proportion  respectivement  inverse  de  ces  nombres, 
les  produits  obtenus  exprimeraient  un  même  intervalle  de  temps 
après  lequel  les  deux  corps  se  trouveraient  revenus  à leurs  posi- 
tions primitives  dans  leurs  orbites  propres,  ce  qui  les  y placerait 
dans  les  mêmes  situations  relatives  , tant  à l’égard  l’une  de  l’autre 
qu’à  l’égard  du  soleil.  Mais  ce  caractère  de  commensurabilité 
n’existe  point,  les  durées  des  deux  révolutions  sidérales  en  jours 
moyens  solaires,  étant,  d’après  les  évaluations  données  dans  la 
Mécanique  céleste  de  Laplace, 

Pour  la  terre R = 365',  a563835o. 

Pour  Mercure. . . . R'=  87 , 1)6925804 . 


Il  faut  donc  se  borner  à chercher  les  divers  couples  de  nombres 

entiers,  qui  expriment  le  rapport  ^77  avec  des  degrés  croissants 

R 


d’approximation  , et  on  les  obtient  par  la  méthode  des  fractions 
continues,  que  je  suppose  connue  du  lecteur (*).  Voici  le  tableau 
des  opérations  successives  qu’elle  prescrit  dans  le  cas  actuel  : 


En  formant  les  réduites  de  ces  divisons  successives , on  obtient 


(*)  Voyez  Huyçhens,  Descriplio  autontati  phnetarii»  Opéra  re1iqtin>lomelrr, 

pape  i5-,  in-4°* 
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la  série  de  périodes  suivante  : 


1 . 

R = 4 R'4- 

1 3-t,  37q35  1 34 

2.  ^ 

6 R = a5R  — 

71,69315000 

3. 

7 R — ar)  R'  -t- 

51, 686201 34 

4- 

i3R=  54  R'  — 

21,00694866 

5.  ' 

33  R = 137  R' -f- 

i', 67230402 

6. 

46  R = 191  R'  — 

oJ,  33464464 

J ’ 

2 1 7 R = qoi  R'  -4- 

0^,3337^.546 

8. 

. 263  R = 1 092  R'  — 

o1, 00091918 

1 1 3 


Je  ne  m'arrête  pas  aux  cinq  premières,  qui  laissent  des  restes 
trop  forts.  Les  deux  dernières  sont  arithmétiquement  plus  exactes, 
niais  elles  sont  trop  longues  pour  être  admises  dans  l’application 
pratique,  parce  que  le  grand  intervalle  de  temps  qu’elles  embras- 
sent y rendrait  trop  sensible  l’effet  de  la  rétrogradation  du  nœud, 
que  nous  avons  négligé.  11  convient  donc  de  nous  fixer  à la  sixième, 
qui  est  presque  aussi  exacte  que  la  suivante  , et  bien  plus  courte. 

Une  épreuve  bien  simple  montre  tout  de  suite  sa  justesse , sans 
aucun  calcul.  Faisons  pour  le  moment  abstraction  du  tiers  de 
jour  dont  les  iqi  révolutions  sidérales  de  Mercure , excèdent  les 
46  révolutions  complètes  de  la  terre  dans  son  orbite  propre.  Né- 
gligeons aussi  la  petite"  différence  de  l’année  sidérale  à l’année 
tropique  durant  ces  46  révolutions.  Alors  si  Mercure  en  conjonc- 
tion inferieure  a passe  sur  le  disque  du  soleil  au  commencement 
d'une  pareille  période,  il  y passera  encore  à la  fin  , s’il  n’est  pas 
trop  dérangé  dans  le  sens  des  latitudes  , par  le  déplacement  dé  son 
nœud  que  nous  avons  supposé  fixe.  Il  n’y  a qu’à  voir,  par  les  faits 
mêmes,  dans  nos  deux  tableaux,  jusqu'à  quel  point  ce  résultat  a 
lieu.  Je  prends  d’abord  les  passages  observés  par  le  nœud  ascen- 
dant ; puis  , ceux  qui  ont  été  observés  par  le  nœud  descendant. 


J 


H 
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n4 


! oiNbntTioa 

de  l'année 
| dan*  laquelle 

un  passage  a été 
observé 

rroQort  oit  vasssoBs  qci  6wt  ttin, 

«prés  de»  intervalles  de  ^ années, 
ou  qui  sont  indiqués  comme  rrrtains  par  les  1 aides 
art  ml  le»  de  Mercure, 
depuis  iG6j  jusqu'à  iR<>4  (')• 

Time 

auquel  la  période 
commence 
a se  montrer 

fautive. 

■677  Q 
| 169° 

I *rW 

17IO 

172"!;  1789;  i8i5;  i8(h 
ijÎG;  1782 

'7^3 ; 1789;  i835;  1881 
iGfij;  17.I6;  1802  j 1848 
1822;  >8f>8 

1828 

1707;  ■ 7 -r»3 ; 179J;  184S;  1891 

/ - 

17.0 

Mm 

1786;  1832;  1878 

Le  nombre  de  retours  après  lequel  chaque  passage  considère 
cesse.de  se  reproduire,  dépend  de  deux  causes  : l’inclinaison  de 
l’orbite  de  Mercure  sur  le  plan  de  l’écliptique,  et  la  rétrogradation 
du  nœud  près  duquel  le  passage  sur  le  soleil  est  opéré.  Prenons 
comme  exemple  le  passage  de  1677.  La  latitude  géocenlrique  de 
Mercure  à l'instant  de  la  conjonction  y est  marquée  4'  3”  boréale. 
Donc,  puisque  Mercure  se  trouvait  alors  près  de  son  nœud  ascen- 
dant, il  avait  traversé  ce  nœud  antérieuretnent  à la  conjonction. 
46  ans  après  il  le  traversait  plus  antérieurement  encore,  puisque 
dans  cct  intervalle  le  nœud  avait  rétrogradé  de  5'  49 Par  suite, 
au  montent  de  son  retour  à la  conjonction , en  1723,  Mercure  de- 
vait avoir  une  latitude  boréale  plus  grande  qu’en  1677,  comme 
en  effet  cela  est  arrivé,  puisque  vue  de  la  terre,  elle  a été  trouvée 
de  6'au  lieu  de  4' 3".  A chaque  retour  suivant,  elle  s’accroîtra  d’une 
quantité  à peu  près  pareille  , jusqu’à  ce  qu’enfin  elle  atteigne  ou 
dépasse  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil  d’environ  16',  après 
quoi  la  période  deviendra  fautive.  C’est  ainsi  qu’elle  le  devient 
déjà  après  deux  retours,  quand  on  part  du  passage  de  iC>go,  où  la 

(*)  Dei. amure,  Auronomie  ihtoriqur  rl piratii/ue.  tome  11,  page  5r8. 
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latitude  géocentrique  de  Mercure  dans  la  conjonction  s’élevait  à 
i 2'  20"  boréale.  Car  en  1782  elle  était  devenue  presque  égale  à 16', 
limite  au  delà  de  laquelle  Mercure  ne  se  projette  plus  sur  le  soleil. 
Par  le  même  motif,  l’application  de  la  période  doit  se  soutenir 
pendant  bien  pins  longtemps,  lorsqu'on  prend  pour  point  de  dé- 
part le  passage  de  1697  , où  la  latitude  géocentrique  dans  la  con- 
jonction était  10'  42"  australe  ; de  sorte  que  Mercure  traversait 
son  noeud  ascendant  avant  que  la  conjonction  s’opérât.  Alors  il 
doit  s’écouler  beaucoup  plus  de  temps  , jusqu’à  ce  que  la  latitude 
géocentrique  , devenue  boréale,  atteigne  sa  limite. 

Des  raisonnements  analogues  expliqueront  la  justesse  plus  ou 
moins  prolongée  de  la  période  dans  son  application  aux  passages 
opérés  par  le  nœud  descendant.  Seulement,  pour  ceux-ci  la  li- 
mite des  latitudes  géocentriques  Bans  la  conjonction  sera  australe. 
C’est  pourquoi  la  période  se  soutient  si  longtemps  bonne  quand 
on  part  du  passage  de  1661  , où  la  latitude  géocentrique  était 
de  4'  3o"  boréale,  dans  la  conjonction. 

fit.  Dans  ces  épreuves  nous  n’avons  fait  qu’un  usage  approxi- 
matif de  notre  période.  Prenons-la  maintenant  avec  toute  la  ri- 
gueur de  son  expression  numérique;  et  cherchons  ce  qu’il  fauty 
ajouter  pour  qu’elle  indique  non-seulement  les  années,  mais  encore 
les  jours,  et  même  approximativement  les  heures  où  doivent  se 
succéder  les  conjonctions  qui  ramènent,  ou  peuvent  ramener  les 
passages  de  Mercure  sur  le  soleil,  près  d’un  même  nœud. 

Cette  expression  prise  ainsi  nous  donne 

igi  R'  = 46  R -+-  oi,33464464. 

Appliquons-la  d’abord  aux  passages  opérés  par  le  nœud  ascendant, 
pour  lesquels  notre  fig.  10  a été  primitivement  établie,  et  pour 
envisager  le  phénomène  dans  son  mode  d’accomplissement  le  plus 
simple , admettons  un  moment , par  supposition  , que  ce  nœud  ne 
se  déplace  point.  Alors  quand  Mercure  aura  décrit  dans  son  orbite 
igt  révolutions  complètes,  il  sera  revenu  en  M,  sur  la  droite  fixe 
SML.  Mais  comme  le  temps  qu’il  aura  employé  à les  décrire, 
surpasse  46  R de  oi, 33464464»  ou  Par  abréviation  0 , la  terre  ne 
sc  retrouvera  plus  avec  lu»  sur  cette  droite  en  T.  Elle  aura  quitté 
ce  point,  en  continuant  sa  marche  propre; 'et  si  l’on  désigne 

8.. 
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par  a sou  mouvement  liélioceutriquc  tlitirnr  , tel  qu’il  est  dans 
cette  portion  de  son  orbite,  elle  devancera  angtilaircment  Mercure 
de  l’angle  ciO.  Or,  en  réalité , cette  avance  sera  rendue  encore  plus 
grande  par  la  rétrogradation  du  nœud , qui  détournant  tout  le  plan 
de  l'orbite  de  Mercure  en  sens  contraire  des  mouvements  propres, 
à raison  de  7", 585  par  année,  aura,  dans  le  lernps  46  R -+-  0 , fait 
reculer  celte  planète  parallèlement  à l’écliptique  île  34-8", 91.  En 
sorte  qu’après  ce  temps  révolu , la  longitude  de  la  terre  devancera 
la  sienne  de  348", 91  -+-  La  conjonction  ne  se  rétablira  donc 
que  plus  tard,  après  un  certain  intervalle  de  temps  t',  postérieur 
aux  46  R H-  S , et  tel , que  Mercure  en  vertu  de  sa  vitesse  de  cir- 
culation plus  rapide  ait  compensé  l’avance  que  la  terre  avait  sur 
lui,  plus  l’arc-  n t qu’elle  décrira  encore  jusqu'à  ce  qu’il  la  re- 
joigne. Soit  o'  son.  mouvenicht*liéliocentriquc- diurne,  en  longi- 
tude, dans  la  portion  de  son  orbite  où  il  se  trouve  alors.  La  con- 
dition de  leur  rencontre  sera  évidemment 

348", qi  nO  + a t — t ; d’où  l’on  tire  t 

a — ci 


Pour  évaluer  exactement  t en  nombres,  il  faudrait  connaître  les 
vitesses  locales  ta , a' , de  la  terre  et  de  Mercure.  Mais  cela  sup- 
poserait plusieurs  notions  anticipées  dont  nous  ne  devons  logi- 
quement nous  prévaloir  ici.  Tout  ce  que  nous  pouvons  faire  , 
comme  calcul  approximatif,  c’est  d’attribuer  pour  le  moment  à 
ra  et  à o',  leurs  valeurs  moyennes  tirées  des  périodes  d’Hipparque, 
valeurs  qui  ne  diffèrent  pas  sensiblement  de  celles  que  nous  avons 
rapportées  dans  le  §56.  Nous  aurons  ainsi 

ra  = 3548',  19  •{  ci'  — 14732"  ,4*  ; 


conséquemment 

o'  — a = < I l84"  ,2-3. 
Alors  l’expression  de  t donne 

i536",2q 

t — tLi  I j 

1 1 1 84",  23 

à quoi  ajoutant  0 

on  a pour  la. portion  de  temps  ultérieure 
aux  46  R 


= 0^137.36212 

--  o , 334644^4 

01,47200(376 
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De  sorte  < j ut-  l’intervalle  complet  ries  deux  conjonctions  inférieu- 
res, sidéralement  similaires,  devient 

46  R +01,4720068. 

Des  raisonnements  tout  pareils  s'appliqueront  aux  passades 
opérés  par  le  nœud  descendant,  comme  on  le  reconnaît  à l’aspect 
de  notre  Jig.  to,  d'après  la  correspondance  des  lignes  qui  leur 
sont  relatives.  Et  en  y attribuant  aussi  aux  vitesses  diurnes  a , a', 
leurs  valeurs  moyennes,  on  arrivera  évidemment  au  même  résul- 
tat numérique,  pour  l’intervalle  des  deux  conjonctions.  Seule- 
ment, comme  celles-ci  s’opéreront  sur  des  points  des  deux  orbites 
diamétralement  opposés  aux  précédents,  l’erreur  occasionnée  par 
la  substitution  des  vitesses  moyennes  , aux  vitesses  réelles,  sera  de 
sens  contraire  dans  les  deux  cas. 

Pour  appliquer  commodément  cette  période  à notre  calendrier 
grégorien  intercalé,  il  convient  de  l’exprimer  en  fonction  de  l’an- 
née julienne  moyenne  contenant  365  625.  En  désignant  celle-ci 
par  J , on  a 

R ~ J 4-  oJ, oo63835  ; 

ce  qui  donne 

46  R = 46  J + oJ  ,2i)364 10. 

Remplaçant  donc  46  R par  celte  valeur,  notre  période  devient 
46  J ■+-  067656485  =.  46  J -+-  l8U  22m  32*. 

En  l'ajoutant  à des  dates  déjà  exprimées  sous  la  forme  grégo- 
rienne, il  faudra  se  rappeler  deux  choses  : 

1 Le  calendrier  grégorien  supprime  la  bissextile  dans  les  années 
séculaires  1 700  et  1800.  A 'cela  près,  il  marche  comme  le  julien.’ 
* 2°.  Sauf  ces  deux  exceptions,  si  à une  date  donnée,  on  ajoute 
un  nombre  entier  de  périodes  quadriennales  par  exetnple  44  J , la 
date  courante  du  jour  ne  change  point , mais  lorsque  cette  addi- 
tion fait  passer  par  une  des  années  séculaires  1700  ou  1800,  il 
faut  augmenter  de  1 jour,  lu  date  résultante,  à cause  de  la  bissex- 
tile supprimée.  • ‘ 

■ Afin  de  mettre  à profit  la  facilité  que  eette  règle  donne,  je  sépare 
des  46  J de  notre  période  44  J , **t  je*  Iccris  sous  la  forme  sui- 
vante, où  A désigne  l’année  commune  de  3651 , 

44  J 4-  2 A 4-  iJ  6h  22"’  J2'. 
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Ainsi  décomposée,  on  obtiendra  très-aisémenl  les  dates  résul- 
tantes de  son  addition. 

82.  Afin  de  l’éprouver,  j’emprunte  à Dclambre  les  dates  gré-  ' 
gorienncs  d’une  série  de  conjonctions  inférieures  de  Mercure,  avec 
passage  sur  le  soleil , qu’il  a calculées  d'après  les  Tables  rectifiées 
de  Lalandp  (* *).  L’exactitude  de  ce»  Tables  sera  plus  que  suffi- 
sante pour  les  comparaisons  que  nous  voulons  effectuer. 

Passages  par  le  noeud  ascendant.  Passages  par  le  nœud  descendant. 


O sTI»  nnil.OftlI.Xllt»  DES  rORJOHCTIOB» 

*n  temps  moyen  <lc  l'ari», 
compté  de  midi. 


1G77  Nov. 
1G90  Nov. 
1897  Nov. 
1710  Nov. 
(723  Nov. 
ijjt'n  Nov. 
1743  Nov 
1 7 .Vin  Nov. 
17O)  Nov. 
i7;0b  Nov. 
178a  Nov. 
178g  Nuv. 
1801  Nov. 
1 Si  5 Nov. 
1822  Nov. 
iK3î  Nov 
184811  Nov. 
i8‘-'i  Nov. 
i858n  Nov. 
1881  Nov. 
i8gj  Nov. 


7,  jour 
9,  jour 
2,  jour 
G,  jour 

9,  jour 

10,  jour 

4.  jour 
fi,  jour 
9,  jour 
2,  jour 
12,  jour 

5,  jour 

8,  jour 

11,  Jour 

4. j°ur 

7,  jour 

9,  jour 
1 1,  jour 

4.  i°«r 

7,  jour 

10,  jour 


3 11',  0.1 
3i3',  18 

3c6«,  17.4 

3 10e,  11.1 
3i3r,  5i 
315e,  22.5 
3o8c,  22  1 
3i  ie,  iG  1 
3i3*,  10. 
307',  9. 1 

3iCV 
3og<,  3. 
3l2e,  20.! 
3i5*>  14. 1 
3oSc,  1.4 
3ia«,  7.! 
3i4*,  8. 
3i5*,  19.: 
3og*.  18.! 
3nc,  12., 
3i4",  C 


DATE*  c ft  Mil' Il  IKK  S El  DH  CO.XJONcl  IOX  * 

en  temyia  moyen  de  Pari», 
compté  de  midi. 


Jé  prends  d’abord , comme  terme  de  départ , la  conjonction 
de  1677  , et  je  vais  chercher  à en  dériver  les  dates  de  celles  qui  la 
suivent,  aux  intervalles  marqués  par  notre  période.  Voici  le  ta- 
bleau des  opérations  par  lesquelles  on  obtient  ces  dates  en  se  con- 


(*)  Delumbre,  Astionamir  thcoiii/ue  et  prnlitjue , tome  II,  page  5l8. 
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formant  aux  règles  d'iniercalatiuii  rappelées  dans  Je  paragraphe  * 
précèdent. 


I 

>tK|E  ■>■  COM/OMCTIOMt 

proches  il  u nœud  aKcmt»nl, 
dérivées  de  la  première  par  (‘application 
iUrcrtaive  de  la  période. 

K3CÜAUOUI 
de  la  période 
rom  parati- 
%entcnl 
au*  Table*. 

| 

r i,e  conjonction . 

I J'ajoulc  44  J qui  accroissent  la  datogré- 
1 porienne  de  I jour,  à cause  de  la  bis- 

1 sextile  supprimée  eu  1700  : cela  nous 

lrc  Série* 

il  m a 

1677.  No*.  7,juur3n*,  0.18  7 

1731,  No*.  8,  jour  3rjc,  o iS.  7 
■rA  -r- iJ  (i  aa.Sa 

l\.l,aj  »uto  u lors  le  reste  de  la  période.  . . . 

I ï.n  somme  donne.  1 ieconj. 

t .rajoute  à cette  somme  4j  J»  ce  qui  nous 

1723.  No*.  9,  jour  JU}*,  G 4u  3y 
17G7JN0*.  g,jour3i3c,  G.Jo.3g 
A -t-  iJ  -r-  A 4-  G. 21. 3.! 

-f-I.aj.39 

+ > ’Â” 

I J’ajoute  alors  le  reste  de  la  période,  que 

I El  comme  1768,  qui  est  bissextile,  coui- 
I‘  prend  A -t-  iJ,  j’obtiens.  ...  3‘*  conj. 
I J’ajoute  4 , J qui  accroissent  la  date  gré- 
I Qorienoe  do  : jour,  à cause  delà  bis- 
1 sextile  de  1800  qui  est  supprimée  : 

17G9  No*.  9,  j’>ur3i3«,  i3.  3 11 

i8i3.  No».  iô,  jour  li4'>  t3.  3.ii 

uA  4- il  6.32.3? 

» 

-r  a.5(».  .4 

4-1. 3i  2 

I J'ajoute  alors  le  reste  do  la  période. . . 

||  La  somme  donne V conj. 

i3i5.  No».  1 1, jour  3i5c,  19.a5.43 

4- j.  41.24 

4-i  4 5.-. 

Irc  conjonction • 
|l  J'ajoute  44  J qu>  accroissent  la  date  grc- 
1 goricnnc  de  1 jour,  à cause  de  la  bis 
r sextile  supprimée  en  1700  : cela  nous 

2°  Série. 

iGyo.  No».  9.  jourSiS",  18  G.  0 
1734  No».  io,  jour  3i4c,  18.  6.  0 
173GD  No»,  10,  jour  3i5*,  >8  G.  0 

J'ajoute  d’abord  A,  qui  ne  change  rien 
à la  date  courante,  puis  A -4-1,  qui  nous 
porte  dans  l’anneo  17360,  où  la  bis- 
sextile s'insère  en  février.  On  a ainsi. 

i Ajoutant  les  6h  iîm  3a*  qui  complètent 

1 la  période,  on  arrive  à 1e  conj. 

, J'ajoute  44  J qui  ne  changent  point  la 
j date  grégorienne  et  conduisent  à . . . 
J’ajoute  alors  le  reste  de  la  période,  que 

' 

17360  Nov.  1 1,  jour  3«6ei  o.u8.3:i 
17800  ftov  1 1,  jour  3i6e,  o.'28.3j 

-i-i  *J9  9 

* 

addition  de  A -ht  complète  l’année 
j bissextile  1780,  sans  changer  le  quan- 
lième  ordinal  du  jour,  dans  les  deux 
1 années  communes  qui  suivent,  on  a 
1 ainsi 3e  conj. 

1782  Nor.  12,  jour3iG*‘,  6.5».  4 

4-3.  i ji 

4-1.33 
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♦*  Je  ne  multiplierai  pas  davantage  ces  exemples.  Toutes  les  au- 
tres conjonctions  calculées,  à partir  desquelles  on  voudra  appli- 
quer la  période,  donneront  les  dates  des  suivantes  par  des  suppu- 
tations semblables,  en  s’astreignant  aux  régies  de  l'intercalation 
grégorienne.  Il  faut  maintenant  comparer  les  dates  ainsi  obte- 
nues , avec  celles  que  les  Tables  fournissent. 

On  voit  qu’elles  excèdent  toutes  celles-ci  ; et  la  grandeur  de  cet 
excès  s'accroît  progressivement  à mesure  que  l’on  passe  de  chaque 
conjonction  à la  suivante.  On  peut  aisément  se  rendre  compte  de 
. ces  deux  résultats,  en  jetant  les  yeux  sur  notre  fig.  10. 

Pour  qu’elje  donnât  une  idée  exacte  des  conditions  réelles  du 
problème,  on  y a placé , par  anticipation  , les  nœuds  de  l’orbite  de 
Mercure,  son  périhélie  r,  et  le  périhélie  n de  la  terre,  les  posi- 
tions angulaires  relatives,  où  ils  se  trouvent  actuellement,  ainsi 
qu’on  le  reconnaîtra  [dus  tard.  On  reconnaîtra  également  que  le 
mouvement  angulaire  héliorentrique  de  Mercure  s’accélère  à me- 
sure qu’il  se  rapproche  de  son  périhélie,  comme -nous  avons  vu 
([lie  cela  a lieu  pour  la  terre.  Mais  à des  distances  égales  de  ces 
deux  points,  l'accroissement  absolu  du  mouvement  est  beaucoup 
plus  grand  pour  lui  que  pour  elle,  parce  qu’il  circule  autour  du 
soleil  à une  distance  moindre  et  dans  une  orbite  plus  excentrique. 

Oc,  quand  nous  avons  calculé  l’arc  complémentaire  qui  ramenait 
Mercure  et  la  terre  à la  conjonction,  nous  avons  appliqué  à ces 
deux  corps  leurs  vitesses  angulaires  moyennes;  lesquelles  étaient 
évidemment  moindres  que  leurs  vitesses  locales,  sc  trouvant  tous 
deux  [dus  proches  de  leurs  périhélies  que  de  leurs  distances 
moyennes  au  soleil.  Cette  substitution  , nécessitée  par  le  manque 
d’éléments  plus  précis,  a dû  nous  faire  trouver,  pour  le  temps  de 
la  rencontre,  un  intervalle  additionnel  trop  grand,  et  par  suite, 
une  période  de  retour  trop  longue,  comme  cela  est  effectivement  i 
arrivé. 

De  [dus,  cet  excès  a dû  s’accroître  dans  les  conjonctions  suc- 
cessives que  nousdérivions  ainsi  les  unes  des  autres , parce  qu’elles 
s'opéraient  sur  des  points  de  l’écliptique  progressivement  [dus 
proches  des  périhélies  des  deux  orbites,  surtout  pour  Mercure, 
dont  le  périhélie  r,  étant  moins  avancé  en  longitude  que  celui  de 
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la  terre,  se  trouvait  toujours  relativement  moins  éloigné  de  lui, 
dans  chacune  de  ces  nouvelles  conjonctions. 

Des  raisonnements  tout  pareils  montreront  que  des  résultats 
contraires  devront  se  manifester  dans  l’application  de  la  même  pé- 
riode aux  conjonctions  opérées  près  du  nœud  descendant.  Pour 
le  prévoir,  il  suffit  de  les  répéter  sur  les  parties  diamétralement 
opposées  de  la  figure,  en  partant  d’une  première  conjonction 
établie  sur  la  droite  fixe  SL, , prolongement  de  SL.  Alors  la  terre 
T,  et  Mercure  M,  étant  tous  deux  plus  rapprochés  de  leurs  aphé- 
lies o, , A,  que  de  leurs  distances  moyennes  au  soleil , leurs  vites- 
ses angulaires  locales  seront  moindres  que  les  mouvements 
moyens,  et  en  calculant  avec  eux  l’intervalle  de  temps  qui  com- 
plète le  retour  à la  conjonction  , il  se  trouvera  plus  court  que  le 
réel  ; ce  qui  rendra  la  période  ainsi  obtenue,  trop  courte  dans  les 
applications.  Et  l’écart  devra  s’accroître,  en  conservant  ce  même 
sens , dans  les  conjonctions  consécutives,  parce  que  Mercure  se 
trouvant  plus  proche  de  son  aphélie  fl,  que  la  terre  du  sien,  sa 
vitesse  angulaire  décroîtra  toujours  en  proportion  plus  forte  que 
la  sienne;  du  moins  tant  que  les  aphélies  et  les  nœuds  resteront 
respectivement  situés  comme  notre  Jïg.  10  , les  représente. 

Pour  montrer  que  tes  conséquences  sont,  en  tout  point,  con- 
formes aux  faits,  je  prends,  à titre  d’exemple,  la  conjonction 
opérée  en  1661,  près  du  nœud  descendant,  et  je  vais  en  déduire 
les  deux  soi  vantes,  par  l’application  de  notre  période  moyenne  : 

44  J -t-  2 A + 1 -+-  6h  22m  32*. 

Voici  le  tableau  des  opérations,  tout  pareil  à celui  que  nous 
avons  dressé  pour  les  conjonctions  opérées  près  de  l’autre  nœud. 
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situ  DB  CONJOaCT")*» 
proches  du  meud  descendant . 
(Irritées  de  la  première  par  l'application 
de  la  pér  «nie. 

IUU  ABSOLU 
de»  Table» 
»ur 

la  période. 

BlIlUlBCII 

ou  etcè» 
de»  Tables 
dan»  le» 
Application- 
succès**»' 1.  > 

1 

Il  lit  a 

irff  conjonction 

iti'ii  Mai  3,  jour  ta3®,  4 (8  38 

J'ajoute  \\  J ; et  en  tenant  complu  de  la 

1 bissextile  supprimée  en  1700,  cela 

| mène  4 

1705.  Mai  .j#  j°iir  ia/|r,  4*4®-^® 

i J’ajoute  le  reste  île  U période 

2 A -+-  ii  0.2a. 3a 

h m • 

h ni  » 

jll  en  résulte 2e  conj. 

1-07.  Mai  f>,  jour  ia5e,  ii.ti.i8 

-d-0.17  1 

•4-O.II  l 

J’ajoute  44  J,  cc  conduit  à 

1731  Mai  5,  jour  iaSc,  ii.ii.i8 

.J 'ajoute  le  rosie  de  la  période,  que  je 

t * 

mets  sous  la  forme 

A-t-i-t-A  -t-  ti.aa.3a 

iEt,  comme  176*2  est  bissextile,  cela  nous 

1 donne 3r  conj . 

1753.  Mai  5,  jour  125e,  17  33.5o 

h-o.j6.  0 

-+-o.38.'"9 

J'ajoute  4 j J qui  conduisent  à 1797,  sans 

changer  la  date  courante,  puis  ajou- 

{ tant  le.  reste  de  la  période  , ou  en  tout 

44J-t-2A  |J  6.22.32 

1 On  obtient ...» 4e  conj. 

1799.  Mai  6,  jour  126e,  23.55.22 

-+-118.28 

-t-o.  22.28 

Ces  résultats  vérifient  encore  toutes  nos  prévisions  sur  le  sens 
contraire  et  l’accroissement  progressif  des  écarts  de  la  période, 
comparée  aux  Tables. 

On  demandera  peut-être,  par  quels  motifs,  j’ai  exposé  avec  tant 
de  détails,  les  applications  d’une  période  qui,  étant  fondée  sur 
des  mouvements  moyens,  est  nécessairement  fautive,  tandis  que  , 
plus  tard,  les  mêmes  problèmes  pourront  être  résolus  avec  exac- 
titude quand  tous  les  éléments  du  mouvement  vrai  de  Mercure 
auront  été  établis.  Je  l’ai  fait  précisément  pour  que  cette  distinc- 
tion essentielle  devînt  dès  à présent  manifeste.  Car  ayant  pu  for- 
mer ainsi,  avec  les  seuls  mouvements  moyens  , une  période  qui 
suffit  pour  prévoir  si  approximativement  les  retours  des  passages 
de  Mercure  sur  le  soleil , en  ne  s'écartant  de  la  vérité  que  par  l’in- 
tervention de  circonstances  dont  l’influence  générale  ainsi  que  les 
effets  propres  sont  faciles  à signaler,  cela  m’a  paru  fournir  une 
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occasion  singulièrement  favorable  pour  faire  dès  à présent  aper- 
cevoir tous  les  éléments  de  variabilité,  dont  l’appréciation  est  né- 
cessaire pour  ja  solution  complète  du  problème,  et  que  les  Tables 
définitives  comprennent  dans  leur  construction.  Car  elles  ne  font 
autre  chose  que  fournir  les  rectifications  diverses  dont  cette  pre- 
mière étude  nous  a fait  reconnaître  la  nécessité. 

Î55.  Les  passages  de  Vénus  sur  le  soleil  sont  beaucoup  plus  rares 
que  ceux  de  Mercure.  Depuis  que  l’invention  des  lunettes  a rendu 
ces  phénomènes  observables , et  que  l’amélioration  des  Tables  as- 
tronomiques a pu  donner  l’espérance  de  les  prévoir  assez  sûre- 
ment pour  se  préparer  à les  saisir,  il  ne  s’en  est  opéré  que  trois, 
le  premier  par  le  nœud  ascendant,  les  deux  autres  p,ir  le  nœud 
descendant.  J'en  rapporterai  ici  les  résultats  immédiats  sous  la 
même  forme  que  j’ai  adoptée  pour  ceux  de  Mercure,  mais  sans  les 
séparer. 


fl 

tOÜOITC  PI 

gé>.cr  ntiique 
de  2 

en  conjonction 
avec  le  O ■ 

UTiTOM 
géoCrnlrique 
de  2 
dan» 

la . 011  jonction 

1 050 1 TC  DK 

licliocentriquc 
du  ntaud 
»..it  aiccndant 
soit  descendant 
à l‘i n tant  où  2 
y e»t  arrivée. 

ttovi  n<»  o»i»av*Tir«s 
et  de»  lieu* 

où  le  passage  a clé  olwerve- 

■ 

* 0 

8.  12.29.35 
8.i2.3i -4j 
a.i5.36.io 
a 13.27.19 

/ U 

tf.3i  aust. 
9.  8 aust. 
9.3o,5  aust. 
I0.iG,4  aust. 

* 0 / t, 

2.13.22.45  Q 
2. i3. 28.21  Q 

8.14.3.4.  y 
8. 14. 36. 20  £3 

Horrox,  & Hoole,  près  Liveq>ool  («)• 
Ilorrox,  ibid.  ('j). 

Divers  (3). 

Divers  (j). 

. . 1 

Indication  des  ouvrages  uii  Ut  détails  du  calcul  sont  consignés. 

1 r«)  Calcul»  d'IIorr»*,  J- Causa  ui,  Élém.y  pa  ge»  Sbn.  55  j ■ 1 (3)  Lalande,  /lit  t id  , lotSc  l(,  pajfi  itif)rl6îî.  1 

(>)  Calcul»  de  J.Camni,  Éiïm.,  page»  557-559.  1 (4)  , page*  169  et  653. 

Les  nombres  contenus  dans  la  quatrième  colonne  montrent  que 
les  longitudes  dc3  deux  nœuds,  l’ascendant  et  le  descendant,  diffè- 
rent de  6*  ou  une  demi-circonférence,  c’est-à-dire  qu'ils  sont 
opposés  l'un  à l’autre  sur  une  même  ligne  droite  passant  par  le  cen- 
tre du  soleil.  Caries  faibles  inégalités  que  l’on  y remarque  ont  un 

i ' 
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caractère  progressif  (jue  doit  nécessairement  leur  imprimer  le  de- 
placement  de  l’équinoxe  mobile  auqtirl  on  les  a rapportés  aux  di- 
verses époques  où  les  observations  ont  été  faites.  Admettant  donc 
cette  opposition,  qui  se  constate  dans  toutes  les  orbites  planétai- 
res, nous  transporterons  tontes  ces  longitudes  au  nœud  ascendant 
de  Vénus,  en  retranchant  6'  des  deux  dernières,  et  leurs  diffé- 
rences successives , comparées  à l’intervalle  de  temps  qui  les  sé- 
pare, nous  donnera  le  mouvement  de  ce  nœud , comme  on  le  voit 
dans  le  tableau  suivant  : 


• 

IKtQVfl 

J îles  observât: 011*  cumbiue  ». 

' 

Lit  * 

tNTll%  «Ut 
en  année» 
et  fraction* 
if.ouei  ». 

ACeiOIMi  MlJll 
total 

qui  eu  raullr 
ilatis 

la  louait u le 
•lu  iiu-ml 

A(CROU>L!ttt  *T 
annuel 

.le 

la  longitude 
du  metiil, 
runt  lu 

- 

16.19,922  - i7f»),4'9 

a 

'*9,497 

« f // 

-*-•  7 ■‘>9 

// 

-t-3i  ,5o 

Déter  ni  nation  de 

j 17(11,427  - 17(19,419 

7.99* 

-+-0.  4.39 

-+•34,9' 

J.  ( âuini.  i 

• 

- 

Moyenne . . . 

-1-33,20 

Ce  déplacement  annuel  étant  moindre  que  le  mouvement  de 
précession,  et  de  même  sens,  il  en  résulte  que  le  nœud  de  Venus 
a , comme'celui  de  Mercure,  un  mouvement  sidéral  propre,  qui 
est  rétrograde.  La  théorie  de  l'attraction  confirme  ce  fait.  M.  Le 
Verrier,  par  des  calculs  récents,  l’évalue  ainsi  h — 17", 371  par 
année  julienne  de  365^,25  ; de  sorte  qu’en'le  retranchant  du  mou- 
vement.de  précession  , qu’il  fait  égal  à -+-  5o",223  au  Ier  janvier 
1800,  il  lui  reste  pour  l'accroissement  annuel  de  la  longitude  du 
nœud  de  Vénus,  rapportée  à l’équinoxe  mobile,  -4-  3a", 85?.,  va- 
leur à peine  différente  de  notre  moyenne.  Cette  longitude  pour 
toute  antre  époque , postérieure  ou  antérieure  k 1800,  d’un  nom- 
bre 1 1 t d'années  juliennes,  est,  selon  M.  Le  Verrier, 

1'  1 Y 5 1 ’ 4 1 -I-  3?.”, 85a  /. 
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Si  l’.on  donuc  à / les  valeurs <|u’il  a , dans  nos  trois  déterminations  , 
ou  trouve  ce  qui  suit  : ‘ 


P»  tll 
- «les 

1 oltscrva- 
lions 

employée». 

tll'l  PIITSSCI 

âu 

i* r jsnr.iSoo, 
'«primée 
en  année* 
fl  fraction» 
tTtnncis 
t. 

aipttCTin* 

«le  prére*»»«»n 
pour  le  temps  1, 
calculée 
pbr  la  formule. 

LONcITCDK 

du 

nrtud  ascendant 
routine 
de  la  formule , 
en  admettant 
l'opposition 
des  drum  metids. 

lONUTt  DK 

déduite 

des 

t bsrrvalinn». 

nc»« 

«le  rliaijuc 
détermi- 
nation 
isolée 
•ur  la 
formule 

ir.Uj.ij'ii 

— 180,078 

0 r H 

- '-27.38,9 

% O , t, 

u.i3.a4  2,1 

» 0 / ft 

2.i3.a5.33 

t U 

1 .3t 

»7®'  •i’h 

- 33,S;3 

— 0.21 . 1 4 

2. 14  3o.3g,6 

2.14.31.41 

1 . 1 

— 3o,58l 

- 0 •'<>  44.7 

2.14.34  C6, 3 

u.  ij.36.2o 

+ 1 i3 

Les  différences  rapportées  dans  la  dernière  colonne  sont  de  l’or- 
dre des  erreurs  que  l’observation  du  phénomène  comporte  ; et 
leur  petitesse  dans  les  différents  passages,  montre  l'opposition 
constante  du  nœud  ascendant  au  nœud  descendant. 

84.  Ici,  comme  nous  l’avons  fait  pour  Mercure,  on  formerait  ai- 
sément des  périodes  qui  ramèneraient  approximativement  les  pas- 
sages opérés  dans  chaque  nœud.  Mais  Vénus  , dans  scs  conjonc- 
tions inférieures , s’approchant  beaucoup  plus  de  la  terre  que  . 
Mercure,  le  rapide  accroissement  des  latitudes  géoccniriqucs,  ren- 
drait ces  périodes  beaucoup  plutôt  fautives,  et  je  ne  m’y  arrêterai 
point. 

La  plus  belle  application  que  l’on  ait  faite  des  passages  de  Vé- 
nus sur  le  disque  du  soleil,  consiste  à en  avoir  conclu  la  parallaxe, 
de  cet  astre.  J’exposerai  en  détail  cette  importante  déduction  quand 
nous  aurons  rassemblé  les  matériaux  nécessaires  pour  l’obtenir. 
Je  passe  maintenant  à la  détermination  du  second  élément  des 
orbites  planes,  qui  est  l’angle  formé  avec  l’écliptique  par  les  plans 
qui  les  contiennent. 
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II.  — Détermination  des  inclinaisons  des  orbites  planétaires  par 
les  observations. 

SB.  C’est  encore  à Kepler  que  l’on  doit  la  seule  manière  de 
déterminer  les  inclinaisons,  qui  soit  à la  fois  exacte,  générale,  et 
qui  n’exige  pas  l’emploi , même  approximatif,  de  notions  antici- 
pées. Il  l’expose  au  chapitre  XIII  de  son  traité  De  motibus  stcllœ 
Martis , page  79.  Je  la  reproduirai  ici , en  m’aidant  de  la  fig.  1 1. 

Pour  l’appliquer,  il  faut  choisir  les  époques  où  la  terre  T se 
trouve  sur  la  ligne  des  nœuds  de  la  planète,  ce  qui  arrive  pour 
chacune  deux  fois  par  an.  On  reconnaît  que  la  terre  est  dans  cette 
position,  lorsque  la  longitude  du  soleil  S,  devient  égale  à celle  du 
nœud  N,  qui  est  au  delà  de  lui.  Soit  alors  l’ la  planète,  M sa  pro- 
jection orthogonale  sur  le  plan  de  l’écliptique  MTS.  L’observation 
fait  connaître  sa  latitude  géocentrique  1 , et  sa  longitude  géocen- 
triqueTTM,  ou  /;  d’où  retranchant  celle  du  soleil  TTS,  ou  L,  qui 
est  donnée  j>ar  la  condition  de  coïncidence  , on  en  conclut  l’é- 
longation l — L ou  E.  Si , comme  on  le  suppose  , la  planète  se 
meut  dans  un  plan  dont  la  trace  dans  l’écliptique  est  TSN,  l’incli- 
naison I de  ce  plan  sur  l'écliptique  est  déterminable  par  les  deux 
éléments  F. , X,  ainsi  observés. 

En  effet,  rapportons  la  planète  à trois  axes  de  coordonnées  rec- 
tangulaires .r,/,  z,  ayant  leur  origine  au  centre  de  la  terre  T, 
les  deux  premiers  situés  dans  l’écliptique,  et  celui  des  x coïnci- 
dant avec  la  ligne  TS.  Si  l’on  nomme  p la  distance  accourcie  géo- 
centrique TM  qui  reste  inconnue,  on  aura  évidemment 

p sin  E ; z = p tang  X , 

z tang  X 

y sin  K 

Képler  applique  cotte  méthode  à une  observation  de  Mars,  faite 
le  26  avril  i585  : la  longitude- du  soleil  coïncidait  alors  avec  celle 
«lu  nœud  ascendant  de  cette  planète.  Cette  observation  lui  donna 

x — i°  .{9'  45";  / = 14 1°  26';  l =46"; 


x = p cos  E ; y = 
et , par  suite , 

1 1 ) . ’ lang  I = 
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conséquemment 

E — gS"  26'. 

De  là  on  déduit  par  la  formule 

1=  i*5o'  i5". 

Kepler  dit  t°5o/  j , environ.  Nos  procédés  d’observation  ac- 
tuels, bien  plus  précis  que  les  siens,  donnent  pour  l’inclinaison 
de  l’orbite  de  Mars  i°5t'  G";  plus  forte  de  5i*  que  son  évalua- 
tion. Mais  l’imperfection  de  celle-ci  est  due  à ses  instruments,  non 
à sa  méthode. 

La  formule  (1)  s’obtient,  pour  ainsi  dire  à vue,  par  l’applica-  ■> 
tion  de  la  trigonométrie  sphérique.  Bu  point  T,  comme  centre, 
avec  le  rayon  1 , décrivez  une  surface  sphérique  ; et  soient p,  «y,  ni, 
les  points  où  elle  coupe  les  droites  TP,  TQ,  TM.  Enjoignant  ces 
trois  intersections  par  des  arcs  de  grand  cercle,  vous  formerez  urv 
triangle  sphérique  rectangle  en  ni , dans  lequel  le  côté  qm  sera  E , 
le  côté  p ni,  1;  et  l’angle  pqm,  opposé  à sera  I.  Cet  angle  sera 
donc  donné  en  fonction  des  deux  côtés  par  la  formule  (1).  C’est 
le  deuxième  cas  de  Legendre. 

La  seule  difficulté  qu’on  pourrait  y voir  pour  la  pratique,  c’est 
de  se  procurer  des  observations  de  la  planète,  faites  aux  instants 
précis  où  la  terre  se  trouve  sur  la  ligne  de  ses  nœuds.  Mais  c’est 
ù quoi  il  est  facile  d’obvier  Les  époques  de  ces  passages  peuvent 
être  très-cxactenient  calculées  et  prévues  par  la  théorie  du  soleil , 
puisque  l’on  connaît  la  longitude,  des  nœuds.  Soit  l le  temps  où 
l’un  d’eux  doit  s’opérer.  Quelques  jours  avant  et  quelques  jours 
après,  déterminez  par  observation,  la  longitude  et  la  latitude  géo- 
centrique  de  la  planète-  En  interpolant  ces  résultats  vous  en  dé- 
duirez les  valeurs  cle  À et  de  /,  telles  que  vous  les  auriez  observées 
à l’instant  t.  L est  donné  par  les  Tables  du  soleil,  pour  ce  meme 
instant.  Rien  ne  manquera  donc  pour  calculer  I. 

Dans  les  Additions  à la  Connaissance  des  Temps  de  1848,  M’.  Le 
Verrier  a rassemblé  un  grand  nombre  de  longitudes  et  de  latitudes 
géocentriques  de  Mercure,  qu’il  a déduites  d’ascensions  droites  . 
et  de  déclinaisons  de  celte  planète,  observées  à l’Observatoire  de 
Paris.  Celles  qui  sont  comprises  entre  le  3o  avril  et  le  1 1 mai  1 84  >> 
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embrassent  un  espace' de  temps  pendant  lequel  la  terre  a traversé 
la  ligne  des  nœuds  de  Mercure,  laquelle  à celte  époque  avait  pour 
longitude  46°  26'  55",  2 d’après  la  formule  rapportée  § 47.  Pre- 
nant donc,  dans  la  Connaissance  des  Temps  de  cette  même  année 
184»,  les  voleurs  de  la  longitude  du  soleil,  qu’on  y trouve  calcu- 
lées pour  le  midi  de  chaque  jour,  et  interpolant  celles  du  commen- 
cement de  mai,  j’ai  trouvé  que  le  passage  prescrit  avait  eu  lieu  le 
7inaià5h37"’  de  temps  moyen  à Paris  compté  de  minuit. 

Alors  en  interpolant  les  longitudes  et  les  latitudes  de  Mercure 
observées  vers  cette  époque,  j’en  ai  leurs  valeurs  pour  cette  date 
même;  et  j’ai  obtenu  ainsi  le  système  de  données  qui  suit  : 

Année  1 84 1 mai  7 ù 5h  37m4t\3; 

O : L = N = 46°  26'  55", 2 ; 

coordonnées  géocentriques  de  Mercure  : 

/ = 26° 45'  25", 4,  ^ — — 2°  22'  3o'',8  australe,  ■ 

ronsequemment  , 

F.  = I — L = — tc)°  4 1 ' 1 çj",8 ; 
avec  ces  valeurs  de  X et  de  F. , la  formule  (1)  donne 
1=7"i'4",o. 

M.  Le  Verrier  adopte  70  o'  5",<;  Mais  il  faut  remarquer  que 
les  longitudes  et  latitudes  que  nous  avons  employées  étaient  des 
coordonnées  apparentes,  c'est-à-dire  affectées  de  l’aberration,  de  la 
nutation,  et  de  la  parallaxe,  comme  elles  se  présentent  immédia- 
tement à l’observateur.  En. outre  la  petitesse  des  deux  éléments 
E,  \ , f.iit  que  les  erreurs  propres  qui  les  affectent  se  montrent 
considérablement  agrandies  dans  la  valeur  de  I qu’on  en  déduit. 

lîd.  En  réitérant  cette  épreuve,  pour  une  meme  planète,  aux 
époques  successives  où  la  terre  traverse  la  ligne  des  nœuds  de  son 
oibite,  on  saura  si  cette  orbite  est  réellement  plane.  En  e(Tet,  la 
terre  et  les  diverses  planèlis,  accomplissant  leurs  révolutions  au- 
tour du  soleil  dans  des  temps  inégaux,  incommensurables  entre 
eux,  lorsque  la  terre  sera  revenue  une  ou  plusieurs  fois , à un 


Digitized  by  Google 


PHÏSIQUK. 

môme  na'iid  d'une  orbite,  la  planète  qui  la  décrit  s'y  trouvera 
placée,  à chaque  fois  en  des  points  différents;  et  la  valeur  de  l’an- 
gle I,  conclue  des  divers  passages,  ne  pourra  rester  constante 
que  si  tous  ces  points  appartiennent  à un  même  plan.  Or  cette 
constance  s'observe  généralement  dans  toutes  les  orbites.  L’incli- 
naison I,  propre  à chacune  d’elles,  se  montre  seulement  assujettie 
à des  variations  excessivement  petites  et  trés-lentes  , qui  affectent 
tout  l’ensemble  de  chaque  plan. 

i$7.  Pour  donner  un  peu  plus  d’extension  à la  méthode  précé- 
dente, supposons  que  la  longitude  L du  soleil  ne  coïncide  pas  tout 
à fait  avec  la  longitude  N du  nœud  de  la  planète,  mais  qu'elle  en 
diffère  d’une  certaine  quantité  w,  comme  le  représente  la  fig.  1 2 , 
construite . pour  ce  cas  , sur  le  modèle  de  la  Jîg.  1 1 . Puis  voyons 
comment,  avec  quelle  adjonction  de  termes  correctifs,  une  obser- 
vation gèoeentrique  de  la  planète  P,  faite  dans  ces  circonstances , 
pourrait  faire  connaître  l’inclinaison  I. 

Soit  S le  soleil,  SN  la  ligne  des  nœuds  de  la  planète.  Par  la  terre 
T,  menez.  TN  qui  lui  soit  parallèle,  et  TY  qui  lui  soit  perpendicu- 
laire; puis,  du  point  M projection  de  la  planète  sur  l'écliptique, 
menez.  MQ  perpendiculaire  à SN  , et  traçant  PQ,  vous  aurez  formé 
le  triangle  inensurateur  de  l'inclinaison  I.  L’angle  STM  sera  l’é- 
longation / — L on  E,  qui  est  donnée  par  l'observation.  L’angle 
STN  ou  L — N est  aussi  donné;  nous  le  désignons  par  <u.  Soient 
M,,  Q„  les  projections  des  points  M,Q  sur  l’axe  TY  ; l’angle  TMM, 
égal  à MTN  sera  Ë -+-  w.  On  aura  évidemment 

M,  T = psin  ( E -f-M  );  Q,  T = R sin  w ; 
conséquemment 

M,Q,  = MQ  = p sin  (E  -4-  «)  — R sin  m. 

Or  on  a toujours 

PM  = z — p langX. 

De  là  on  tirera  donc 


, PM 
,an8  1 = /TT, 


P langX 


tang  X 


QM  psin(E-t-w) — Rsinw  . , R . 

v f ' ' sin(E-t-«) sin 


0 

9 . 
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Si  w est  nul , cTcst-à-*dire  si  le  rayon  R mené  de  la  terre  au 
soleil , coïncide  avec  la  ligne  des  riu-uds  , on  rentre  dans  le  cas  que 
nous  avions  traité  d'abord,  et  la  formule  qui  donne  lang  I se  re- 
trouve la  même.  Mais  quand  w n'esl  pas  nul  . le  rapport  -entre 

P 

dans  l’expression  de  tang  1 par  le  terme  sin  «>  de  son  dcnomi- 

P 

nateur,  de  sorte  que  l’évaluation  de  ce  rapport  devient  indispen- 
sable pour  la  pouvoir  réduire  en  nombres. 

C’est  ce  cpi’a  très-bien  senti  Kepler.  Mais  il  a vu  en  outre  que 
si  l’observation  est  faite  dans  des  circonstances  où  l’angle  &>  est 

fort  petit,  le  rapport  n'a  besoin  d'être  connu  qu’approximati- 

vemcnt , les  inexactitudes  éventuelles  de  scs  valeurs  étant  atté- 
nuées dans  la  formule  par  la  petitesse  du  facteur  sin  « , dont  il  est 
affecté;  et  dans  les  applications  à Mais,  il  s’est  attaché  à choisir 

R 

des  positions  de  cette  planète,  où  le  rapport  - peut  être  légilime- 

P 

ment  supposé  peu  différent  de  i,  u étant  d’ailleurs  fort  petit. 

Après  lui  les  astronomes  ont  eu  à leur  disposition  des  Tables  des 
planètes,  déjà  assez  perfectionnées  pour  ne  comporter  que  de  fai- 
bles erreurs.  En  conséquence  , conservant  toujours  w ircs-petit , 

R 

ils  ont  tir»’  de  ces  Tables  la  valeur  du  rapport  - i et  ils  ont  pu  cm 

ployer  ainsi  en  toute  Securité  la  formule  complète.  On  trouve 
beaucoup  d'applications  de  ce  genre,  dans  les  Elêmcntt  tïAsiro-, 
nantie,  de  Jacques  Cassini. 

Remplaçons  dans  notre  formule  les  angles  &>,  E -+-  w , par  leurs 
expressions  équivalentes  et  explicites,  I.  — N,  l — N;  puis  tirons- 

en  la  valeur  du  rapport  ^ - Nous  obtiendrons  ainsi 
R 


. p _ sin  (L  — N ) tangl 
R sin  ( / — N ) tang  I — tang  \ 

C’est  précisément  l’équation  '/[)'  du  § 40,  par  laquelle  nous  avons 
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vu  que  l’un  pouvait  déterminer  quand  les  constantes.  N ét  [ 


du  plan  de  l’orbite  sont  censées  connues. 

Tous  les  matériaux  que  nous  venons  de  rassembler  dans  les  sec- 
tions precedentes,  auront  pour  le  lecteur  plusieurs  genres  d’uti- 
lité. Il  y verra  d’abord  la  voie  directe  et  sûre,  par  laquelle  un 
esprit  parfait  pourrait  arriver  aujourd'hui  a déterminer,  par  ob- 
servation, la  forme  et  la  situation  des  orbites  planétaires.  Il  y 
acquerra  la  connaissance  des  formes  les  plusshnples,  par  lesquelles 
on  peut  conclure  les  lieux  héliocentriques  des  géocentriques,  et  in- 
versement. Ainsi  préparé,  il  pourra  étudier  avec  une  comprelien- 
sion  parfaite,  la  voie  pleine  de  difficultés  que  Képler  a dû  suivre, 
pour  arriver  à reconnaître  et  à déterminer,  non-seulement  les 
caractères  géométriques  des  orbites  planétaires,  mais  aussi  les  lois 
des  vitesses  de  circulation  suivant  lesquelles  ces  orbites  sont  par- 
courues, ce  qui  était  un  problème  d’un  tout  autre  ordre,  pour  lequel 
il  n’y  avait  aucun  antécédent,  aucune  méthode  connue  qui  pût 
servir  de  guide  , et  que  Képler  n’a  été  conduit  à résoudre  que  par 
une  sorte  d'instinct  de  divination.  Cette  étude,  à la  fois  attachante 
et  instructive  , va  être  l’objet  des  sections  suivantes. 


Section  III.  — Exposition,  des  procédés  astronomiques, 
et  des  inductions  physiques , par  lesquels  Képler  est 
parvenu  à découvrir  et  a constater  tontes  les  lois  des' 
mouvements  de  Mars. 

88.  Jusqu’à  l’époqueoû  Képler  conçut  la  pensee  de  tirer  directe- 
ment la  théorie  des  mouvements  planétaires  de  l'observation  , in- 
dépendamment de  toute  hypothèse  préconçue,  l’universalité  îles 
astronomes  admettait  comme  bascule  celte  théorie  les  propositions 
suivantes  : 

i°.  Les  orbites  de  toutes  les  planètes  sont  des  cercles. 

2°.  Le  soleil  n'occupe  pas  le  centre  de  ces  cercles. 

3°.  Il  y a au  dedans  de  chaque  cercle,  un  point  autour  duquel 
le  mouvement  de  la  planète  est  uniforme.  On  l’appelait  d'après 
celle  propriété,  le  point  d ’éqnnnt  (punctum  æquantis). 

9 
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J0.  Dans  l’orbe  terrestre  le  |>oint  d'equant  est  le  centre  même  <lu 

cercle  décrit.  _ 

5°.  Dans-les  autres  orbites,  le  (joint  d’éqHant  est  situé  sur  le 
prolongement  de  la  droite  menée  du  soleil  au  centre  du  cercle  dé- 
crit ; et  sa  distante  à ce  centre  est  égale  à celle  du  centre  au  soleil, 
selon  Ptolémée;  mais  elle  en  diffère  selon  Copernic  et  I vclio. 

Sur  ces  hypothèses  on  avait  construit  des  Tables  qui  représen- 
taient tolérablemcnt  les  observations  faites  avant  Tycho.  Mais,  en 
les  appliquant  à celles  ci,  Képler  reconnut,  par  des  épreuves 
multipliées,  quelles  s’en  écartaient  de  quantités  trop  fortes,  et 
trop  régulièrement  variables,  pour  qu’on  pût  les  attribuer  a des 
erreurs  d’observation  accidentelles;  de  sorte  que  ces  écarts  de- 
vaient provenir,  au  moins  en  partie  , de  la  fausseté  des  hypothèses 

d’où  les  Tables  étaient  déduites. 

Il  put  toutefois  constater  ainsi , qu’entre  les  limites  d'approxi- 
mation auxquelles  ces  Tables  pouvaient  atteindre,  le  point 
d’equant  de  chaque  orbite  planétaire  devait  être  place  comme  Pto- 
lémee  l’avait  supposé.  C’est-à-dire  que  le  centre  du  cercle  excentri- 
que décrit  par  la  planète  , hissée  tait  la  distance  du  point  d’equant 

iiu  soleil.  ici 

Alors  la  généralité  de  son  esprit  lui  fit  comprendre  que  1 orbe 

terrestre  devait  avoir  aussi  son  (.oint  d’equant  propre,  place  sui- 
vant la  même  règle,  et  que , sans  doute,  la  petitesse  de  l inter- 
valle qui  le  séparait  du  centre  du  cercle  avait  mal  a propos  fait 
eroire  qu’il  coïncidait  avec  lui.  J’ai  raconte  dans  le  tome  IV, 
page  436,  le  procédé  ingénieux  par  lequel  il  parvint  à mettre  cél  te 
vérité  en  évidence,  et  à faire  rentrer  sous  te  rapport , le  mouve- 
ment de  la  terre  dans  la  loi  générale  a laquelle  tous  les  .orps  pla- 
nétaires paraissaient  assujettis.  Il  donna  ainsi  aux  Tables  du  soleil 
une  exactitude  que  Tvrho  n’avait  pas  connue;  et,  heureusement 
..oui  lui;  la  petitesse  de  l’excentricité  de  l’orbe  terrestre,  fit  que 
I hè pothèse  de  l’excentrique  à èquant  appliquée  à cet  orbe,  donnait 
des  résultats  à peine  differents  de  l’ellipse  qui  était  sa  forme  vert- 

table,  encore  ignorée.  • tr  . 

Mais,  puisque  cette  même  hypothèse  se  montrait  insuffisante 
quand  on  l’appliquait  aux  planètes , dont  les  orbites  sont  beaucoup 
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plus  excentriques,  Kepler  en  vint  à penser  que  celles  ci  pour- 
raient bien  différer  «lu  cercle,  dans  des  ordres  de  quantités  qui 
devenaient  insensibles  sur  l’orbe  terrestre  , dont  l'excentricité  est 
à peine  appréciable.  C’est  pourquoi,  se  trouvant  alors  , par  une 
bonne  fortune,  spécialement  occupé  h la  théorie  de  Mars,  il  en- 
treprit de  déterminer  géométriquement , d’après  l'observation  , les 
directions  et  les  longueurs  des  rayons  .vecteurs  héliocentriques  de 
cette  planète,  en  divers  points  de  son  orbite,  pour  voir,  si  ces 
deux  ordres  d’éléments  étaient,  on  n’élaient  pas,  effectivement 
compatibles  avec  les  conditions  d’une  exacte  circularité. 

39.  Pour  cela  il  employa  le  procédé  que  nous  avons  rapporté 
d’après  lui,  à la  lin  de  la  i **  sect.  du  chap.  IV,  page  85,  § 40  e/ain  ■ 
quics.  A deux  époques  différentes,  séparées  par  une  ou  plusieurs 
révolutions  sidérales  de  Mars,  on  a observé  cette  planète,  qui  s’est 
trouvée  ainsi  revenue  à un  même  point  de  son  orbite.  La  corde  de 
l’arc  décrit  par  la  terre  entre  les  deux  époques,  est  calculabfe  d’a- 
près la  théorie  de  ce  mouvement  précédemment  établie.  On  la 
prend  pour  base  d'un  triangle  rectiligne  qui  a son  sommet  à Mars, 
rendu  artificiellement  fixe,  et  l'on  en  conclut  ses  coordonnées  hé- 
liocentriques  aux  époques  choisies.  Le  premier  élément  nécessaire 
pour  une  telle  recherche,  c’est  la  durée  de  la  révolution  sidérale 
de  la  planète.  Képler  la  supposait  de  686*  23h  3?.m  ; tandis  que  les 
évaluations  modernes  consignées  dans  notre  tableau  C,  § 30,  don- 
nent G863  23b  3o'n  3q'  047.  L'erreur  était  ainsi  de  im  21’,  pres- 
que la  même  que  celle  d’Hipparquc,  en  sens  opposé.  Mais  elle 
était  sans  importance  pour  le  bot  proposé.  F.n  effet,  d’après  ce 
même  tableau  C,  le  mouvement  sidéral  de  Mars  en  2.4h  ou  i44°'"i 
est  de  1886", 5;  ce  qui  fait  pour  im,  i",3i  : et  pour  1 ni  2 1 , 1 "Î76. 
La  petitesse  de  cette  quantité  l'aurait  rendue  insaisissable  aux.  pro- 
cédés d’observation  que  d'on  avait  du  temps  de  Képler.  La  valeur 
attribuée  pdr  lui  à cet  élément  fondamental,  était  donc  parfaite- 
ment suffisante  pour  l’usage  qu’il  en  voulait  faire;  et  il  ne  lui 
restait  qu’à  se  procurer  des  observations  de  Mars,  qui  compris- 
sent entre  elles  l’intervalle  de  temps  ainsi  assigné.  Il  les  trouva 
dans  le  trésor  astronomique  que  Tycho  avait  amassé  par  une  ex  • 
ploralion  continue  du  ciel,  suivi  assidûment  pendant  beaucoup 
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d’années,  Non  pas  toutefois  tpi’elles  s’y  présentassent d’clles-ntëmes 
aux  intervalles  retjuis,  ce  qu'on  ne  pouvait  raisonnablement  espé- 
rer, mais  il  suffisait  qu’elles  en  fussent  proches , car  étant  toujours 
accompagnées  de  précédentes  et  de  suivantes  très-voisines,  en  rai  • 
son  de  l'assiduité  de  l’observateur,  on  pouvait  aisément  les  rame- 
ner, par  une  simple  interpolation  numérique,  à l’intervalle  précis 
qu’on  en  exigeait.  C’est  ce  «pie  fit  Képler  : il  en  choisit  d’abord  cinq 
qu’il  ramena  ainsi  aux  conditions  requises,  et  je  vais  les  rapporter 
textuellement,  parce  que  ce  sont  les  premières  qu’il  ait  employées 
à des  déterminations  définitives  (*).  Il  y joignit,  comme  données 
fondamentales  du  calcul,  les  longitudes  «In  soleil  «léduites  desTa- 
bles  de  Tycho  pour  les  mêmes  instants,  et  les  longueurs  corres- 
pondantes des  rayons  vecteurs  de  l’orbe  terrestre.  Mais  il  11'em- 
prunta  pas  ces  longueurs  aux  Tables,  où  elles  étaient  évaluées  dans 
l’ancien  rte  hypothèse  de  l’excentrique  simple.  Il  les  prit,  calculées 
' dans  l’hypothèse  de  l’excentrique  à equant,  qu’il  avait  piéalable- 
ment  prouvé  être  nécessaire , pour  la  terre  comme  pour  les  planè- 
tes (**).  O11  verra  dans  un  moment  combien  cette  rectification 
avait  d’importance.  Kepler  n’a  pas  inséré  dans  son  tableau  les  la- 
titudes géocentriques  de  Mars,  correspondantes  aux  longitudes 
qu’il  rapport*-.  Celles-ci  suffisaient  momentanément  pour  son  but, 
qui  était  de  calculer  seulement  les  distances  accourcies  g eocen tri- 
ques p,  p,,  ainsi  que  la  distance  accourcie  héliorentrique  p',  qui 
en  résulte,  afin  de  montrer  la  sûreté  de  la  méthode,  par  l’identité 
des  valeurs  de  cet  élément  final,  provenant  i'e  ses  déterminations 
diverses,  que  pouvaient  fournir  les  cinq  stations  terrestres,  com- 
binres  deux  à deux.  Mais  nous  trouverons  tout  à l’heure,  dans  les 
observations  mêmes  qu’il  cite,  les  données  nécessaires  pour  sup- 
pléera son  silence,  et  pour  compléter  ainsi  le  calcul  du  lieu  hélio- 
rentrique de  Mars.  En  attendant,  voici  le  tableau  donné  par  Ké- 
pler, De  i/iofibus  stcllte  Marlis , cap.  XXVIII,  pag.  1.52. 


De  tuolib us  Stella:  Morlis , cap.  \\VIII  , pag.  iTm. 
îhid.ftt ip.  XXVI  et  XXVII.  La  méthode  q»ir  Kepler  employa  pour 
établir  cotte  nécessité,  ainsi  que  les  details  de  son  calml , sont  exposés  avec 
une  parfaite  clarté  dans  Y Astronomie  do  ?rhtibcrl,  tome  II,  pages 
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rvri»  iiiimmit  nu  oisti^ttinns. 

Lt  lit  t 

l.«TU«ULtl 

consécutif», 
c «primés 

«Il  jour* 

Lonoitn  f 
gfocrnlriqtic 
■lr  Mar», 
rompirr 
du  pomt 
tquinoiiil 
actuel  V 

109H.irt.Dfc» 

du  •oleil 
comptée*  * aussi 
du  point 
1 quinofcial 
atturl  Y • 

mur.  uct* 
•lu  r;  son  rec- 
teur terrestre 
es  primée 
eu  parties 
de  L d isia iter 
moyenne 
de  la  terre 
au  sçdeit. 

Année».  Ii  m 

° / 1/ 

1 i583.  Avril  23,  jour  ii3c,  8.  6 
i i.r>SjB 

j h m 

6B6.i3.34 

121  ag.3o 

42.10.  3 

1 ,01049 

i585.  Mar»  10,  jour  69*',  7.40 

686.a3.3o 

1 3 1 .48.20 

359  41.  4 

«.«O/» 

Ô87.  Janv.  26,  jour  26e,  7.10 

<«>23.15 

•84-4* -45 

3|6.  5.55 

0 .ijSful 

■ 588*  Déc.  ■ 3,  jour  348e,  6.4a 

G86.a3.3o 

193.35.40 

271.44.53 

O.98/O.J 

1S90  Oct.  ,3i,  jour  3<>4*,  G.  >5 

l82  . 20 

227.28.33 

°,i) '7/° 

Képler  n’énonce  pas  les  subdivisions  des  heures  en  minutes, 
■nais en  fractions  simples  de  i heure.  De  même  pour  les  longitudes 
de  la  planète  il  subdivise  la  minute  d'arc  en  fractions  simples.  Il  ne 
marque  les  secondes  d’arc  que  pour  le  soleil.  Dans  ses  expressions 
le  rayon  de  l’orbe  terrestre  est  représenté  par  le  nombre  tooooo. 
A cette  epoque  l’usage  et  la  notation  des  décimales  n’avaient  pas 
encore  été  introduits  dans  les  calculs  numériques.  Les  logarithmes 
n’étaient  pas  non  plus  irtventés;  de  sorte  que  Kepler  a été  con- 
traint de  faire  toutes  ses  computations  trigonometriques  avec  les 
sinus  naturels. 

Il  a eu  besoin  d’évaluer  la  procession  pour  un  intervalle  de 
temps  égal  à la  durée  de  la  révolution  sidérale  de  Mars.  Il  lui  at- 
tribue pour  valeur  i‘36".  La  formule  que  j’ai  annexée  en  note  au 
§ üiî  bis,  page  2g,  donne  pour  la  précession  annuelle  en  i58/>, 
5o",2i2;  ce  qui,  appliqué  à la  durée  d’une  révolution  sidérale  de 
Mars,  produit  i'  34", 46-  La  différence  est  si  peu  de  chose  compa- 
rativement aux  incertitudes  des  observations  employées,  que  je 
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préfère  conserver  l’évaluation  de  Kepler  pour  le  suivre-  de  plus 
près  dans  ses  calculs  ( * ). 

On  pourra  se  demander  pourquoi  il  a rassemble  ainsi  cinq  obser- 
vations tandis  que  deux  suffisaient  polir  fixer  la  position  de  la  pla- 
nète. Son  motif  a été,  rotnme  il  le  dit  lui-même,  de  montrer  la 
sûreté  de  la  méthode,  par  l’accord  dés  résultats,  que  l’emploi 
des  couples  consécutifs  lui  donnerait,  et  il  a fait  le  calcul  pour 
tous. 

Il  commence  par  combiner  l'observation  de  1 585  avec  celle  de 
1587.  Je  les  prendrai  aussi  comme  exemple  d’application  , et  j’en 
présente  ici  les  éléments  rattachés  aux  notations  que  nous  avons 
adoptées  dans  nos  formules  générales.  Je  choisis  le  point  équi- 
noxial de  la  première  -é|>oque  pour  représenter  Tu  en  consé- 
quence je  retranche  1'  36"  des  longitudes  de  la  planète  et  du  soleil 
observées  à la  deuxième  époque  pour  les  ramener  à |a  même  ori- 
gine. J’ai  ainsi 

L = 359"  4 •'  4”»  R = 0,99770,  * — i3i°48'2o", 

L,  = 3 1 6° • g’»  1X1  = 0,98613,  /,=  i84"4°'  g"; 

j’introduis  d’abord  ces  données,  dans, la  première  des  équations  [3], 

. 10  quint] nies,  page  86,  qui  est 

p sin  (/,  — /)  = R,  sin  (L,  — /,  ) — R sin  (L  — /,), 
et  j’en  (ire  la  distance  .accourcie  de  Mars  à la  première  station  r 
0 = -H  0,92784  09  — o,  10874  33  r-  0,81909  76; 
log p = 1 ,gt333  55. 

Képlcr,  par  le  calcul  trigonomélriquc  trouve  pour  celte  même  dis- 
tance o,8igi5  (**).  C’est  la  ligne  qui  est  désignée  par  «u,  dans  sa 
figure. 


(')  Képlcr,  d’oprft»  les  obserrn  lions  île  Tycho,  supposait  l.i  précession 
« j;alc  :i  tV 3o"  en  3o  ans,  ce  <| ni  fait  5i'  par  nimic.  lit-  motibus  •lr//<r 
cap.  XVI , p»R.  107.  ^ 

/ (**)  Ibid.,  cap.  \\ VIII,  |nR  i'9 


I 
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Je  cherche  ensuite  la  distance  accourcie  hèlioeonlrique  a'  par 
son  expression"  formée  § 39  , paye  77, 


p'  ~ [ ‘ — 


îR 


eus  ( L — / !-  - 


R’~|? 

7 J : 


L-tle  donne 


p'  = 1 ,66206  49-  log  p'  = o,22o65  39. 

Kepler  trouve  |>Oitr  celte  même  distance  1 ,6620b.  C’est  la  ligne 
qui  est  désignée  para»!  , dans  sa  figure. 

Je  calcule  ensuite  les  deux  coordonnées  héliorentriques  .r',  /', 
par  leurs  expressions  formées  $58,  page  74, 


x'  — p cos / — R cosL,  /'  =psin / — R cosL; 
elles  donnent 


a'  =• — 1 ,5436f)89,  loge'  =.  o,  1 8856  26  — 
jr'  = -+•  0,6160592,  log/' = 1 ,5896226; 

de  là  on  déduit  la  longitude  hélioccntrique  C , par  les  formulés  du 
s 58,  page  :4, 

y . r' 

cos  / = — : < sm  / — — 

P P 

Klles  donnent 

log  cos  t — 1 ,96790  87  ~ , log  sio  /'  = t ,56896  87  +• . 

L’angle  V se  présente  ainsi  comme  ayant  son  cosinus  négatif,  et 
son  sinus  positif.  D’après  ce  caractère  il  'doit  cire  compris  entre 
90"  et  ibo".  Avec  cette  interprétation  les  deux  cxptession>  prece- 
dentes s'accordent  à -donner 


Kepler  trouve 


r = ,58"  i4’38",6. 
1 58“  4’  52". 


1 

Nos  résultats  sont  donc  en  tout  conformes  aux  siens,  sauf  quel  - 
ijtics  différence*  do  décimales  peu  importantes.  Mais  le  système  de 
formules  algébriques  qui  nous  a servi,  sans  èlre  peut-être  prali 
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quement  plus  court  «pie  te  calcul  trîgononiétrique , a sur  lui  le 
.grand  avantage  de  s’appliquer  ainsi  à tous  les  cas  particuliers, 
sans  le  secours  de  figures  spéciales  qui  en  guident  l’emploi.  Toutes 
les  opérations  numériques  qu’elles  prescrivent  s'exécutent  direc- 
tement sur  les  données  que  l’observation  a fournies,  et  tous  les 
résultats  qu’elles  amènent,  s’interprètent  immédiatement  d’après 
les  seules  indications  des  signes  algébriques  qui  les  affectent , sans 
que  leur  signification,  ni  leurs  caractères  spécifiques,  aient  besoin 
«l’être  discutés,  ou  justifies  par  des  considérations  particulières. 
Cette  généralité  de  sens  et  d’usage,  qui  est  propre  aux  formules 
algébriques,  est,  à mon  avis,  ce  «pii  les  rend  presque  toujours 
éminemment  convenables  comme  procédés  d’exposition. 

Dans  cet  exemple,  Kepler  ne  s’est  pas  occupé  des  latitudes,  «pii 
n’v  avaient  aucune  importance  \ mais  je  vais  les  considérer  pour 
compléter  l'application. 

En  interpolant  les  observations  complètes  de  Mais  qu’il  présente 
comme  le  fondement  de  son  tableau,  je  trouve  qu’à  la  date  du  jour 
pour  laquelle  la  position  de  t585  est  établie,  on  a dû  avoir 

la  latitude  géocetitrique  : * =:  + 3”  ■?(>'  27"  boréale. 

Or,  par  les  formules  des  § 58  et  § 30,  la  troisième  coordonnée 
héliocentrique  z , a ccs  deux  formes  : 

z'  — 0 tang  X , z!  — Y tang  Y ; 

conséquemment 

tang  Y — V tangX; 

P 

«■t  comme  tout  se  trouve  connu  dans  l’expression  «!«•  tang  >.',  ou 
en  tire 

la  latitude  héliocentrique  : À'  = 1"  4t,5o  ',o. 

On  peut  alors  calculer  le  rayon  vecteur  héliocentrique  r par  son 
expression 

/•'  — — — -,  = t>  ! 1 +-  2 siti’  ^ 4 sin‘  t V . etc.  i 
cos  X 1 I 
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cl  l’on  trouve  ■ 

r*  — i ,662  8a. 

Képler  donne , page  1 5^, 

i ,66a  08  environ. 

11  ne  dit  pas  de. quelle  latitude  \ cette  valeur  est  déduite;  mais 
la  proximité  des  résultats  montre  qu’elle  a dû  être  très- peu  diffé- 
rente de  celle  que  nous  avons  employée.  * 

(JO.  Képler  répéta  le  calcul  de  la  distance  héliocentriqnç  ac- 
courcie p',  en  combinant  deux  à deux  les  attires  stations  terres- 
tres que  son  tableau  mentionne.  Il  trouve  toujours  pour  cette  • 
distance  des  valeurs  qui  ne  différent  entre  elles  que  dans  leurs 
deux  derniers  chiffres,  soit  par  l’effet  des  petites  incertitudes  des 
computations  arithmétiques,  soit  en  conséquence  des  Ingères  er- 
reurs qui- ont  dû  inévitablement  affecter  les  observations  em- 
ployées. Il  en  conclut  avec  toute  raison  que  la  méthode  est  silre 
et  le  résultat  moyen  indubitable.  On  peut  voir  clairement  quelle 
a été- la  cause  déterminante  de.ee  succès,  et  elle  - est  toute  à la 
gloire  de  Kepler. 

D’après  les  équations [ 3],  établies  au  § 40  r/uinqaies,  page  86,  ■ 
les  deux  distances  accourcies  geocenlriqucs  p,  p, , sont  des  fonc- 
tions linéaires  des  deux  rayons  vecteurs  terrestres  R,  H,;  et  la 
distance  accourcie  beliocentrique  p' , qui  en  résulte,  a pour  son 
carré  p'1,  une  fonction  du  second  degré  de  ces  mêmes  rayons,  ' 
comme  le  montre  son  expression  en  p,  § 59,  page  77  ; les  erreurs 
commises  dans  l’évaluation  de  ces  deux  éléments  rejaillissent  ainsi 
sur  elle.  Admettons  un  moment  que  Kepler  les  eût  pris  dans  les 
Tables  de  Tvcho,  (pii  étaient  établies  sur  l’ancienne  hypothèse 
de  l'excentrique  simple.  D’après  l’examen  (pic  nous  avons  fait  de  ' 
cette  hypothèse  dans  le  tome  IV,  § 559,  pages  4‘)5  et  suivantes, 
si  l’on  nomme  c'  l’excentricité  que  l’on  attribue  au  cercle  excen- 
trique, c’est-à-dire  la  distance  de  son  centre  au  soleil  exprimée 
en  parties  de  son  rayon  a\  l’expression  du  rayon  vecteur  terrestre 
pour  le  temps  I,  compte  depuis  le  passage  ou  périhélie,  est,  en  se 
bornant  aux  termes  de  l’ordre  c':, 

— ~ 1 -t-  | »;  — r’  cos  rit  — ' e'1  cos  a nt, 
a 
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mais  nous  avons  remarqué  aussi  <1110,  pour  ne  pas  avoir  dans  l'a- 
noinalie  vraie  des  erreurs  qui  seraient  intolérables,  011  était  con- 
traint de  prendre  e égal  à 2 r,  c désignant  l'excentricité  de  l’ellipse 
réelle,  ce  «pic  les  anciens  avaient  été  conduits  à faire  inscicmmeut 
par  cette  raison  même.  L'expression  du  rayon  vecteur  terrestre 
ainsi  déterminée,  devient  donc 

•r 

— ; = I -+-  c7  — 2 C COS  lit  — C1  COS  2 lit. 

fl 

Or  le  vrai  rayon  vecteur  elliptique,  dont  j'ai  rapporte  l'expression 
comme  tvpe,  au  to.ine  IV,  page  4^5,  est,  dans  les  mêmes  limites 
d'approximation, 

r 

- = 1 + je'  — e cos  ni  — e’  cos  2 ut. 

il 

L’erreur  «le  cet  élément,  calculé  dans  l’hypothcsc  de  l'excentrique 
simple,,  est  donc 

-+-  ; e’  — c eus  lit  — -j  c 1 cos  1 ni, 

c'est-à-dire  qu’elle  se  montre  déjà  dans  un  terme  qui  est  de  l’ordre 
de  l'exrentrieite  même;  et  elle  varie  aux  divers  points  de  l’orbite 
entre  les  valeurs  extrêmes  — e,+  c , dont  la  première  se  réalise 
au  périhélie  où  l’angle  nt  est  nul;  la  seconde  à l’aphélie  où  il  de- 
vient 180".  Telles  auraient  donc  été  aussi  l’ordre,  et  la  nature 
«les  «lisrordances  qui  se  seraient  introduites  dans  les  valeurs  dep', 
calculées  par  Kepler,  s’il  les  avait  fondées  sur  des  rayons  vecteurs 
terrestres  R , R, , pris  dans  les  Tablps  de  Tvrho. 

*■  Mais  il  fut  heureusement  sauvé  d ■ ces  inexactitudes  par  l’idée 
qu'il  s’était  faite  que  l’orbe  «le  la  terre  devait  avoir  sein  equant 
comme  les  planètes,  la  généralité  naturelle  de  son  esprit  l'ayant 
depuis  longtemps  conduit  à concevoir  qui-  tous  ces  corps,  circu- 
lant ensemble  dans  un  même  sens  autour  du  soleil,  devaient  suivre 
dans  leurs  mouVenirnts  des  lois  pareilles.  Au  § ôOd  du  tome  IV, 
pages /{36  et  suivantes,  j’ai  exposé  la  méthode  rigoureuse  qu’il  avait 
emplovée  pour  déterminer  la  position  de  l’équant  terrestre,  et 
pour  constater  que  le  centre  du  nouvel  excentrique  bissedait 
aussi  en  parties  égales  l'ancienne  excentricité  adoptée  depuis  llip- 
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parque  (*).  Lorsqu?  nous  avons" discuté  cette  seconde  hypothèse 
au  § 358  du  tome  IV,  payes  4g3  et  suivantes,  nous  avons  vu-qu'eii 
faisant  toujours  partir  le  temps  t du  périhélie,  le  rayon  vecteur 
mené  du  soleil  à la  terre  se  trouve  alors  avoir  pour  expression 
approximative 

— = l + vf'  — c cos  rit-  — J-  e'  cos  2 nt  ; . 

<7 

d surpasse  donc  le  rayon  vecteur  elliptique  exact  de 

j e'  J 1 — cos  2/rf|  ou  Je’sin’tff, 

quantité  toujours  positive.  Ainsi  l’erreur  ne  se  montre  plus  dans 
les  termes  du  premier  ordre  de  l'excentricité  N mais  seulement 
dans  ceux  du  second  ordre.  Or,  la  valeur  de  e,  pour  la  terre, 
étant  o,ot68o3,  son  carré  0,00028234  est  de  5g  à (io  fois 
moindre;  ce  qui  abaisse,  dans  la  même  proportion,  bord  ce  de 
l'erreur,  comparativement  à celle  que  l’excentrique  de  Tvclio  au- 
rait entraînée.  Ce  faible  reste  d'înfluence,  sur  l'appréciation  des 
rayons  vecteurs  terrestres,  devait  se  perdre  dans  les  incertitudes  , 
des  observations  de  ce  temps;  mais  on  va  voir  que  Kepler  parvint 
à le  rendre  sensible  dans  l’orbite  de  Mars,  dont  l’excentricité  est 
presque  six  fois  plus  yr.mde  que  celle  de  l’orbe  terrestre  ("). 

Cl.  Dans  le  tome  IV,  payes  43 1 -435,  j’ai  donné  un  aperçu  des 
tentatives  multipliées  et  infructueuses  qu'il  avait  d’abord  faites, 
pour  représenter  les  rflouvements  de  Mars  par  un  excentrique  à 
equant,  dont  les  éléments  étaient  calculés  de  manière  à satisfaire  * 
aux  .oppositions  de  cette  planète  observées  par  Tycho;  et  j’ai  dit 
comment  ce  manque  de  succès  l’avait  conduit  il  soupçonner  que 
l'orbite  réelle  pouvait  bien  ne  pas  être  un  cercle  exact.  Après  qu'il 


(’)  Tout  le  detail  do  son  calcul  est  présent?  avec  une  parfaite  clarté  dau» 
V Astronomie  do  Si  Imbert , tome  II , pages  |fo- it>5. 

(”)  Ne  voulant  ici  que  rappeler  les  for  ni  ides  qui  avaient  et?  préparées  au 
tome  IV,  j’y  ai  laissé  l'origine  du  temps  au  périhélie,  comme  nous  l’avions 
placée  alors.  Mois  nous  devrons  tout  à l'heure  la  transporter  à l’aphélie, 
pour  notis  coulormcr  à l’usage  des  anciens  astionomea,  que  Kcplcr’a  éga- 
lement suivi  dans  tous  ses  calculs. 
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fut  parvenu  à déterminer,  indépendamment  çlc  toute  hypothèse, 
les  longueurs  et -les  directions  absolues  de  plusieurs  rayons  vec- 
teurs hcliocentriques  de  Mars,  il  entreprit  d’attaquer  directement 
le  problème  par  la  voie  géométrique.  Pour  cela  il  prit,  dans  ses 
déterminations  précédentes,  trois  lieux  hélioeenlriques  de  Mars, 
dont  il  rapporta  les  longitudes  diverses  à un  même  point  équi- 
noxial .fixe  T»,  en  v corrigeant  l’effet  relatif  de  la  précession. 
Compte  il  connaissait  la  longitude  de  la  trace  de  l’orbite  sur  l'é- 
cliptique, et  son  inclinaison  à ce  plan,  il  put  calculer  les  angles 
compris  dans  l’orbite,  depuis  le  nœud  ascendant  jusqu’à  chacun 
des  rayons  vecteurs  désignés;  et  leur  ajoutant  un  arc  commun, 
égal  à la  longitude  du  nœud  ascendant  lui  même,  il  obtint  les 
longitudes  des  trois  rayons  comptées  dans  l’orbite,  à partir  d'une 
même  origine,  comme  on  le  pratique  encore  aujourd'hui.  Voici 
l'ensemble  des  données  ainsi  formées  (*).  L’époque  commune  à 
laquelle  elles  se  rapportent  est  le  3t  octobre  i5ijo. 


LOKGVldl 

•le* 

rayons  vecteurs  bél i oc*  Olriqtie* 
êipriméts  en  partir» 

«lu  rapn,  moyen  Ht  l'orlte 
terrestre. 

tac»*  LOHOITD  DBI 
respective» 

comptées  dans  l'orbite 
autour  du  soleil 
a partir  du  même  peint 
équinoxial  fa* 

I 

HESS  DIlTAKCt*. 
au  nœud  a-Tcndaet 
comptées  »ur  l'écliptique 
rt  appr  >ximati  veinent 
indiquée*. 

0 1 U 

i ,4775o 

44. 16. 5s 

— 2.39 

ri1'  1 ,66a55 

158.19.  4 

-*-  111.34 

t ,63 100 

- i85.ai.ai 

-+-  >38.39 
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On  voit  que  les  trois  rasons  vecteurs  sont  convenablement  ré- 
partis.sur  le  contour  d’un  demi-cercle  de  la  planète  : le  premier 
près  du  nœud  ascendant,  le  deuxième  incliné  sur  la  ligne  des 
nœuds  d’environ  68",  le  troisième  d’environ  4 l°. 

Ces  données  sont  construites  géométriquement  dans  la  fig.  r3, 
qui  est  tracée  dans  le  plan  de  l’orbite.  S est  le  soleil,  autour  du- 

(*)  molihus  sic!  ht  hlarlis,  cap.  XLI,  pag  201  et  202. 
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quel  les  trois  rayons  vecteurs  sont  places  avec  leurs  longueurs 
respectives,  et  conformément  aux  inclinaisons  relatives,  assignées 
par  les  différences  de.  leurs  longitudes  dans  l'orbite.  Soit  C le 
centre  d’un  cercle  dont  la  circonférence  passe  par  les  trois  points 
r0\  r<’>,  r^'.  Si  Mars  décrit  réellement  un  cercle,  ce  ne  peut  être 
que  celui-là.  Menant  alors  le  diamètre  qui  passe  par  les  points 
S,C,  l’aphélie  se  trouvera  en  A,  le  périhélie  en  P;  AC  sera  le 


SC 

rayon  a du  cercle  excentrique;  et  — - on  c sera  l’excentricité  ex- 

AC 


primée  en  parties  de  ce  rayon.  Il  ne  reste  donc  qu’à  déduire  ma- 
thématiquement, des  données  fournies,  la  longueur  du  rayon  u, 
la  direction  du  diamètre  aphélie  P A,  puis  à voir  si  l’emploi  de  ces 
deux  éléments  fournit  des  résultats  conformes  aux  observations 
tant  pour  les  trois  lieux  considérés  que  pour  tout  autre  point 
quelconque  appartenant  comme  eux  à l’orbite  réelle  de  Mars. 

Képler  résolut  aisément  ce  problème  par  voie  trigonométrique; 
et  l’issue  confirma  le  soupçon  qu’il  avait  conçu.  Le  rayon  a se 
trouva  notablement  plus  petit,  et  l'excentricité  e, notablement  plus 
grande  que  toutes  les  approximations  précédentes  ne  l’indiquaient. 
L’aphélie  calculé  A se  trouva  aussi  transporté  de  plus  dé  t'f, - 
hors  de  la  place  que  lui  assignait  une  première  détermination  qtii 
ne  pouvait  être  aussi  fautive.  Enfin,  le  même  calcul,  applique  à 
d’autres  points  pris  également  sur  l'orbite  réelle,  donnait  à ces 
trois  éléments  des  valeurs  differentes,  quoiqu’ils  dussent  résulter 
les  mêmes  de  toutes  ces  épreuves , si  l’hypothèse  circulaire  était 
véritable.  Kepler  se  tint  donc  pour  à peu  près  assuré  qu’elle  était 
fausse, -et  que  I’orbite  oe  Mars  n’est  pas  us  cf.rc.i.e  exact;  mais 
il  lui  fallait  constater  ce  fait  par  bien  d’autres  vérifications  en- 
core, avant  de  rompre,  pour  ses  contemporains  et  ponr  lui-méme, 
un  préjugé  admis  universellement  comme  principe  depuis  trois 
mille  ans. 

Ces  discordances  de  résultats  provenant  de  combinaisons  di- 
verses, sont  aisément  compréhensibles  aujourd’hui  pour  nous, 
qui  savons  par  Képler  que  l’orbite  réelle  est  une  ellipse.  En  effet, 
il  est,  à la  vérité,  toujours  possible  de  trouver  et  d'assigner  une 
circonférence  de  cercle,  qui  passe  par  trois  points  donnés  de  posi- 
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tioii  ; puisqu'il  suffit  do  mener  dans  leur  plan  des  perpendicu- 
laires sur  le  milieu- des  droites  qui  les  joignent,  et  le  concours  de 
ces  perpendiculaires  déterminé  le  centre  du  cercle  cherché.  Mais, 
quand  les  trois  points  sont  pris  sur  une  ellipse,  le  concours 
des  perpendiculaires  ne  S’opère  au  centre  même  de  cette  courbe 
que  sous  des  conditions  spéciales  et  exceptionnelles  ; lorsque  les 
droites  de  jonction  sont  rectangulaires  entre  elles,  et  respective- 
ment parallèles  aux  axes  principaux.  Dans  tout  autre  cas  le  point 
, de  concours  est  hors  du  centre  de  l’ellipse  à une  distance  variable, 
qui  est  du  même  ordre  de  grandeur  que  la  différence  des  deux 
axes,  conséquemment  de  l’ordre  e%  si  l’on  nommer  le  rapport  de 
l’excentricité  au  demi  grand  axe.  Cette  distance,  que  je  désigné 
généralement  par  K c’,  étant  vue  du  foyer  S,  à la  distance  ne,  y 
sous  tend  un  angle  visuel,  qui  détermine,  et  constitue,  l'écart  an- 
gulaire de  l'aphélie  calculé,  à droite  ou  à gauche  de  l'aphélie  véri- 
table, écart  qui  peut  devenir  ainsi,  occasionnellement,  du  même 
ordre  que  la  fraction  e elle-même. 

G2.  Puisqu’il  était  absolument  impossible  d’identifier  l’orbite 
de  Mars  avec  une  circonférence  de  cercle,  le  seul  moyen  de  recon- 
naître sa  véritable  forme,  c’était  de  la  construire  dans  son  propre 
plan,  telle  que  les  observations  la  donnent;  ce  que  Képler  pou- 
vait faire,  puisqu'il  n'avait  pour  cela  qu'à  distribuer  dans  ce  plan 
autour  du  soleil , avec  leurs  rapports  réels  de  longueurs  et  de  po- 
sitions relatives,  les  rayons  vecteurs  héliocentriques,  qu’il  était 
parvenu  à déterminer.  Mais  l'élément  principal  de  cette  construc- 
tion, ce  devait  être  évidemment  la  direction  et  la  longueur  du  plus 
grand  diamètre  de  l’orbite , celui  qui , passant  par  le  soleil , se  di- 
rige au  périhélie  et  à l’aphelie  de  la  planète.  Les  longitudes  hélio- 
centriques de  ces  deux  points  étaient  déjà  connues  très-approxi- 
mativement  d’après  les  observations  d’opposition  anciennes  et 
modernes,  dont  l’ensemble  avait  servi  à établir  les  particularités 
..  principales  du  mouvement  de  longitude  de  Mars  (*),  Képler  cher- 
cha dans  les  registres  de  Tycho,  des  observations  qui  en  fussent 
proches,  et  qui  se  trouvassent  séparées  par  des  révolutions  sidé- 


(")  De  motibus  strlhc  Mtrrtis , cap.  XVIII,  pag.  108. 


Digitized  by  Google 


PHVS1QUK.  Ii{5 

raies  de  Mars  à peu  près  complètes,  condition  qii’jl  acheva  de 
rendre  tout  à fait  exacte  au  moyen  d'interpolations,  Il  put  s’en 
procurer  cinq  près  de  l’aphélie;  et  seulement  trois,  près  du  péri- 
hélie. Je  vais  en  présenter  ici  les  éléments  sous  forme  de  tableau  , 
après  quoi  je  dirai  comment  il  en  fit  usage  ( *). 
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Observations  <le  Mars  faites  près  de  l’aphélie. 
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Observations  de  Mars  faites  près  du  périhélie. 
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Kepler  dit  n’avoir  trouvé  que  ces  trois  observationsjaites  proche 
du  périhélie  de  Mars,  parce  que,  dans  l’année  1 585,  le  passage  de 
la  planète  par  ce  point  eut  lieu  en  été,  les  crépuscules  durant  alors 
pendant  toute  la  nuit  en  Danemark. 


(*)  f)e  ntoiibus  stellic  Marlis,  cap.  XLU,  pag.  20^  et  206. 
T.  V. 
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65.  Pour  bien  saisir  l'ensemble  de  ces  données,  et  en  com- 
prendre clairement  l'application,  il  faut  jeter  les  veux  sur  la  fi g.  14. 
Je  l’emprunte  au  livre  de  Kepler,  en  y faisant  quelques  légers  chan- 
gements de  construction  et  de  notation  qui  en  faciliteront  l’intelli- 
gence. Elle  est  tracée  dans  le  plan  de  l’écliptique.  S est  le  soleil,  et 
autour  de  lui  les  lettres  T,,  T„...  t„  /,...  désignent  l’orbe  terrestre 
ayant  son  périhélie  en  p,  son  aphélie  en  n.  On  l’a  représenté,  pour 
plus  de  simplicité,  par  une  circonférence  derercle  dont  le  centre  est 
en  c,  et  dont  elle  s’écarte  si  imperceptiblement,  qu’il  eut  été  presque 
impossible  de  faire  sentir  son  ellipticité.  I,a  droite  S T,  est  menée 
du  soleil  S à un  point  équinoxial  fixe,  auquel  on  rapporte  toutes 
les  longitudes;  et  elle  est  placée , relativement  à S p,  dans  la  posi- 
tion qu’elle  occupait  à l'époque  où  les  observations  rapportées 
dans  les  tableaux  ont  été  faites.  Le  cercle  extérieur,  décrit  du 
centre  C,  ne  doit  pas  non  plus  être  considéré  comme  rigoureux. 
Il  représente,  conventionnellement , la  projection  sur  l’écliptique 
de  l’onbite  réelle  de  Mars.  La  droite  centrale  et  ponctuée , ASP, 
désigne  la  trace  du  cercle  de  latitude  qui  contient  l’aphélie  et  le 
périhélie  véritables  de  la  planète.  A'  et  P'  sont  les  projections  de 
deux  points  de  l’orbite  proches  de  ceux-là  ; et  qui  ont  été  respec- 
tivement observés,  le  premier  «les  stations  T,,  T„  Ts,  T,,  le  second 
des  stations  t„  t,  ; l’ordre  des  indices  étant  conforme  A l’ordre 
des  temps  dans  chaque  série.  On  remarquera  que  les  droites 
SA',  SP',  ne  sont  pas  le  prolongement  exact  l’une  de  l’autre.  Ainsi 
les  deux  points  observés  A',  P'  ne  sont  pas  tout  à fait  opposés  dans 
l'orbite  comme  A et  P ; et  l’on  comprend  qu’il  aurait  fallu  un  ha- 
sard bien  extraordinaire  pour  qu’ils  se  trouvassent  rigoureusement 
satisfaire  à cette  condition.  Mais,  quand  leurs  positions  héliocen- 
triques  seront  obtenues,  on  verra  que  celles  de  A et  de  P peuvent 
s’en  conclure,  sachant  qu'elles  doivent  être  très-peu  différentes 
de  celles-là. 

Je  suis  entré  dans  tous  les  détails  numériques  de  celte  applica- 
tion pour  montrer  que  Kepler  n’omet  aucun  des  soins  que  l’on 
apporterait  aujourd’hui  au  calcul  d’ohscrvalions  plus  précises.  La 
combinaison  que  j’ai  employer  pour  déterminer  la  distance  ac- 
courcie héliocentrique  SA'  ou  p'  est  la  seule  qu’il  ait  lui-même 
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développée  par  la  méthode  directe  qu'il  avait  imaginée.  Il  ne  l’a 
meme  traitée  ainsi  que  pour  montrer  la  concordance  de  ses  résul- 
tats avec  ceux  d’une  inethode  de  fausse  position  qui  lui  aura  paru 
sans  doute  conduire  au  meme  but  avec  moins  de  peine.  De  toutes 
ces  épreuves  il  tire  des  valeurs  moyennes  auxquelles  il  s’arrête, 
et  que  je  vais  rapporter,  en  considérant  les  longitudes  des  points 
K'  et  P'  de  notre  Jïg.  i4  comme  transportées  à ceux  qui  leur 
correspondent  dans  l’orbite  même,  ainsi  qu’il  l’a  fait  sans  le  dire; 
soit  qu’il  ait  compris  la  petite  réduction  de  a?."  dans  ses  moyennes, 
soit,  plutôt , qu’il  l’ait  jugée  à bon  droit  négligeable,  comparati- 
vement aux  incertitudes  des  observations  qu’il  combinait  ( *). 
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Différence  des  temps  et  des  longitudes. . . 

T = 

3}3. 

ai.  7-3o  D = i8o.33.53 

Durée  d’une  réToIntion  sidérale  de  Mars, 

suivant  Képler,  R = 686J  23*1 32™ . . . . 

i R = 

343 

1 1 .46.  O 

Excès  de  T sur  J R . 

T — i K = 

■+*  0. 

9.31 .3o 

Képler  admet  que  la  droite  qui  dans  l’orbite  joint  l’aphélie  et  le 
périhélie  véritables,  passe  par  le  centre  du  soleil  et  partage  l’orbite, 
quelle  que  puisse  être  sa  forme,  en  deux  moitiés  complètement  sy- 
métriques l’une  à l’autre.  Cela  est  en  effet  manifesté  avec  évidence 


{*)  De  motibus  strlt<T  Marti  s , cap.  \LII,  paf».  30(101207. 
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par  l'égalité  des  rayons  vecteurs  et  des  mou vemcnls  angulaires 
hcliocenlriques , considérés  dans  l'orbite  à des  distances  égales  de 
part  et  d’autre  de  ees  points,  qui  se  trouvent  ainsi  être  les  deux 
sommets  de  la  courbe  décrite  par  la  planète.  Soit  donc  ASP,J!g.  14, 
la  projection  sur  l'écliptique  de  ce  diamètre  inconnu , lequel  v 
marquera  la  projection  de  l’aphélie  réel  en  A , celle  du  périhélie 
réel  en  P;  et  transportons  idéalement  ces  mêmes  lettres  ainsi  que 
A'  et  P'  aux  points  correspondants  de  l'orbite  même,  pour  leur 
appliquer  les  raisonnements  qui  vont  suivre.  Les  longitudes  in  ■ 
connues  qui  définissent  les  deux  points  A,  P tia/is  l'orbite , devront 
être  censées  se  rapporter  à une  certaine  date  absolue  de  temps. 
Caria  comparaison  des  observations  anciennes  et  modernes,  prouve 
que  la  droite  ASP  tourne  continuellement  autour  du  soleil  S,  avec 
un  mouvement  angulaire  très-lent,  qui  lui  est  propre  et  qui  est 
direct  , c’est-à-dire  dirigé  de  l’occident  vers  l’orient  du  ciel;  par- 
suite  de  quoi,  dans  le  cours  d’une  année  julienne,  la  longitude 
du  point  A , comptée  d’un  équinoxe  fixe  tel  que  T,,  augmente 
de  i5", 8?43.  Képlcr  connaissait  ce  mouvement,  dont  il  avait 
même  (ait  une  appréciation  remarquablement  approchée;  car  il 
l'évaluait  à i3'"  par  année  (*).  Mais  ici,  pour  des  réductions  qui 
n’embrassaient  pas  un  intervalle  d’une  année,  il  l’a  néglige  comme 
insensible,  comparativement  aux  incertitudes  des  observations 
qu’il  combinait.  J’adopterai  celte  simplification  dans  un  premier 
calcul,  qui  idontrera  clairement  l’esprit  de  sa  méthode;  après  quoi, 
il  sera  facile  de  la  compléter;  et  l’on  verra  qu’elle  est  la  même 
que  nous  employons  aujourd’hui. 

61.  Je  prends  donc,  avec  lui,  A et  P comme  fixes.  Alors,  si  les 
points  observés  A'  et  P',  rapportés  au  même  point  équinoxial  T., 
coïncidaient  géométriquement  avec  ceux-là,  l’intervalle  de  temps  T, 
employé  par  la  planète  pour  aller  de  l’un  à l’autre , serait  égal  à 
une  demi-révolution  sidérale;  et  la  différence  de  leurs  longitudes 
sur  l’écliptique,  comme  entre  les  points  tpii  leur  correspondent 
dans  l’orbite,  serait  égale  à 180".  Mais  puisque  ces  deux  condi- 
tions d’égalité,  sans  être  exactement  satisfaites,  approchent  beau- 


(*)  Dr  motibus  Stella:  Mar  lis  y cap.  XVI,  paf*.  10*. 
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coup  île  lotie , A'  doit  différer  trés-peu  de  A,  P'  de  P;  comme 
aussi  les  instants  ofi  Mars  a passé1  par  res  deux  sommets  de  son  or- 
bite doivent  différer  très- peu  de  ceux  où  on  l’a  observé  en  A'  et 
en  P'  ; il  ne  reste  donc  qu’à  évaluer  ces  petites  réductions  de 
temps  et  d’arcs  pour  conclure  A de  A'  et  P de  P'. 

Kepler  les  obtient  avec  autant  de  simplicité  que  d’adresse , en 
se  servant  des  vitesses  angulaires  héliocentriques  de  Mars  en  A et 
en  P.  Ces  vitesses  sont  inégales;  la  plus  |>etite  a lieu  en  A , la  plus 
grande  en  P.  Mais  Kepler  avait  trouvé  le  moyen  de  déterminer  leur 
rapport  et  leurs  valeurs  absolues.  Prenons  le  jour  solaire  pour  unité 
de  temps;  et  soient  a la  vitesse  diurne  en  A ; ni  la  vitesse  diurne  en  P; 

3(j0« 

« la  inovenne  pour  toute  l’orbite,  ou— — • D’après  la  valeur  de 

R 

K adoptée  par  Képler,  n est  3t'26",5t8;  il  prend  3i'27";  puis 
il  ajoute  que  la  vitesse  apogée  a est  d’environ  26'  1 3" , et  la  vitesse 
périgée  u environ  38' 2".  Je  dirai  tout  à l’heure  comment  il  a 
trouvé  ces  deux  derniers  nombres,  et  cela  est  très-important  à 
savoir.  Car  c’est  le  principe  d’où  il  lésa  déduits,  qui  lui  a suggère 
l’une  de  ses  plus  belles  découvertes,  la  loi  des  aires.  Mais  pour 
ne  pas  interrompre  le  cours  du  raisonnement  auquel  je  vais  les 
faire  servir,  je  les  emploierai  provisoirement  comme  vrais. 

Soit  -H  t le  temps  inconnu  qui  s’est  écoulé  depuis  le  passage  de 
Mars  à son  aphélie  A jusqu’à  son  arrivée  en  A',  t devant  être 
pris  avec  le  signe  négatif  si  S!  précède  A.  D’après  nos  conventions 
précédentes,  r devra  être  exprimé  en  jours;  et  l’angle  ASA', 
que  Mars  aura  décrit  autour  du  soleil  dans  eet  intervalle,  sera 
scr.  Toutefois,  sa  valeur  ne  pourra  être  conclue  ainsi,  par  propor- 
tionnalité, que  s’il  se  trouve  assez  petit  pour  que  la  vitesse  angu- 
laire de  l’astre  puisse  être  supposée  sensiblement  constante  pen-  -, 
dant  tout  le  temps  7 qu’il  emploie  à le  décrire. 

Nommons  pareillement  -4-  t'  le  temps  qui  s’est  écoulé  depuis  le 
passage  de  Mars  à son  périhélie  inconnu  P , 7'  devant  être  pris 
avec  le  signe  négatif  si  P'  précède  P;  l’angle  PS  P'  sera  exprime 
par  or',  sous  les  mêmes  réserves  de  petitesse.  Ceci  étant  admis, 
le  temps  total  employé  par  l’astre  pour  aller  de  l’aphélie  A au  pé- 
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rihélie  P dans  l'orbite,  sera  représenté  par  t T — t';  et  l'angle 
total  que  son  rayon  vecteur  aura  décrit  autour  du  soleil,  en  pas- 
sant d’un  de  ces  points  à l’autre,  sera  représenté  par  ut  -t-  D — ut'. 
Or  les  points  A et  P étant  supposés  être  effectivement  les  lieux 
fixes  de  l’aphélie  et  du  périhélie  véritables,  le  premier  intervalle 
devra  être  yR;  le  second  i8o°  ou  ^C.  Ainsi,  en  assujettissant 
leurs  expressions  symboliques  à ces  conditions,  on  aura  les  deux 
égalités  suivantes,  où  t et  t'  restent  seules  inconnues  : 


t -t-  T — r'  = J R , ut  D — or'  = C ; 

ce  qui  donnera  , par  l’élimination  , 

D-iC-u(T-iR).  , (D--iC)-«(T-;R). 

T , . 

o — u o — u 

quand  t et  t'  seront  ainsi  connus,  on  pourra  former  numérique- 
ment les  produits  ut  et  ut'.  Alors,  en  nommant  t la  longitude 
héliocentrique  du  point  A' , et  t celle  du  point  P'  telles  qu’on  les 
a observées,  la  longitude  héliocentrique  /K  de  l’aphélie  A,  et  la 
longitude  héliocentrique  du  périhélie  P,  s'obtiendront  parles 
expressions  suivantes  : 

1^  = 1 — ut,  éT  = /'  — ut'; 

et  leur  différence  — ty  se  trouvera  effectivement  égale  h i8o°, 
comme  elle  doit  l’être,  en  se  rappelant  que  l'  — l est  D. 

En  outre,  connaissant  les  époques  E,  E',  auxquelles  l’astre  a 
été  observé  dans  les  points  A',  P',  de  son  orbite  , on  en  conclura 
tes  époques  Ea>  ET>  où  il  s’est  trouvé  dans  son  aphélie  A , et  dans 
son  périhélie  P.  Caron  aura  évidemment 

Ek  = E-t;  E,  = E'-t'. 

Et  leur  différence  E^  — Ea  se  trouvera  effectivement  égale  à ' R 
comme  elle  doit  l’être,  en  se  rappelant  que  nous  avons  désigne 
E'  — E par  T. 

Dans  l’application  de  ces  formules  aux  nombres  de  Képler, 
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on  a 


I)  — ^C  = -4-o°  33'|53*  = ~t-  ’it)33", 


T — K = ■+■  y*1  aim  3o$  = oj,38t)y  >«, 


* = + ri'iyz=+itv)Yt 
avec  ces  données  on  trouve 


ct=+38X=  ^aa8a"; 


j j h m » 

t = -+-  i ,6i238  33  = i.i4.4t.5o 
Lpoque  de  A'.. . Année  i588.  Nov.  22,  g.ra.3o 

I>onc  : 9larfc  aphélie. . . i588  Nov.  20,  18.20.40 


o t *. 

ar  = -*-  o.4a<i6 
Longitude  de*  A'.  / = i4y  .20.12 

Longitude  de  l'aphélie  A. . 148. 3^.56 
Kepler  trouve i48-3g.  4<î 


Mais  il  y a une  inexactitude  numérique , dans  la  valeur  qu’il 
attribue  à l’intervalle  T des  observations,  et  la  réduction  de  longi- 
tude désignée  ici  par  ut , est  calculée  par  une  méthode  de  fausse 
position,  qui  ne  semble  pas  très-claire.  Au  reste,  la  discussion  im- 
médiate des  oppositions  deTyeho  lui  avait  fourni  antérieurement 
une  autre  détermination,  qui  transpoitée  du  6 mars  1 587  ,_à  la  date 
actuelle  donne  i48°5o'44,,>  valeur  plus  forte  de  10'  58";  et  il 
avoue  sincèrement  que  les  incertitudes  des  observations  ne  lui 
permettent  pas  de  se  décider  entre  ces  deux  résultats.  Toutefois , 
le  nombre  obtenu  ici  directement,  par  la  triangulation  céleste, 
lui  paraît  plus  digne  de  confiance;  et  c’est  celui  qu’il  emploie  «le 
préférence  dans  ses  calculs  ultérieurs  (*). 

Képler  aurait  pu  très-aisément  appliquer  cette  méthode  au  cas- 
où  l’on  veut  avoir  égard  au  mouvement  propre  de  l’aphélie  et  du 
périhélie  dans  l’intervalle  des  observations  combinées.  Mais  il  a 
jugé  avec  raison  que  c’eût  été  prendre  ici  une  peine  inutile.  Il 
avait  assez  à faire  pour‘établir  ses  méthodes,  et  effectuer  les  cal- 
culs qui  lui  étaient  indispensables,  sans  en  chercher  dont  les  ap- 
plications auraient  été  pour  le  moment  spéculatives.  En  consr- 


(*)  Au  chap.  XJL1V,  page  at3.  Mais  il'changea  plu»  tard  «le  sentiment,  car 
dans* scs  Tabtes'Jtodolfihinei,  il  donne  à l’aphél ie  de  Mars  une  longitude  ob- 
solue|nolablement  plus  forte, 'et  aussi  plus  en  erreur.  Ces  vacillations  te- 
naient aux  incertitudes  des*  observations  de  ce  trmps  ; et  elles  ne  rendent 
que  plue  sensible  le  mérite  qu’a  eu  Képler,  d’avoir  pu  découvrir  et  saisir  les 
grandes  lois' des  ^mouvements  planétaires  à travers  tant  d’irrégularité 
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quenre  je  ne  poursuis  pas  cette  facile  généralisation  , pour  ne  pas 
interrompre  l’exposé  de  ses  travaux  essentiels. 

Je  reviendrai  tout  à l'heure  sur  le  mode  d’évaluation  des  mou- 
vements ad  a,  mais  je  dois  d’abord  achever  de  le  suivre  jusqu'au 
but  final  qu’il  s’était  proposé  d’atteindre. 

68.  Considérant  la  petitesse  des  écarts  qui  se  trouve  exister, 
d’après  son  calcul,  entre  les  points  observés  A',  P'  de  notre fig.  i \ , 
et  les  points  A , P,  lieux  de  l’aphélie  et  du  périhélie  véritables,  il 
fait  remarquer  qu’à  de  si  petites  distances  des  sommets  de  l’orbite,* 
les  variations  de  longueur  des  rayons  vecteurs  doivent  être  in- 
sensibles, de  sorte  que  SA'  peut  être  pris  comme  équivalent  à 
SA,  et  SP'  comme  équivalent  à SP.  Appliquant  donc  ce  prin- 
cipe aux  rayons  vecteurs,  dont  SA'  et  SP’  sont  les  projections 
observées,  il  en  déduit,  indépendamment  de  toute  hypothèse, 
les  déterminations  suivantes  (*): 


Distance  de  Mars  au  soleil,  aphélie 

pcribelie 

Somme  ou  grand  diamètre  de  l'orbite  2 a 

Demi-diamètre,  ou  distance  moyenne  a 

Excentricité  absolue  E.  

E 

Excentricité  en  parties  de  la  dislancc  moyenne  — ou  e*. . 


i ,66780  ' 

1 ,385oo  | Évaluées  en  parties 
3,o”>a8»»  . de  la  distance  moyenne 
i ,5a64o  \ de  la  terre  au  soleil, 
o,  ijifo  ! 

0,092636 


Suivant  les  déterminations  rapportées  par  Laplace  dans  les  der- 
nières éditions  du  Système  du  Monde , on  a pour  Mars 

n = 1 , 5236935  ; r =■  0,092943 

au  commencement  de  i58<). 

Çes  résultats  diffèrent  bien  peu  de  ceux  de  Képler.  L’adjonction 
d’une  date  à la  valeur  de  e , est  nécessaire  , parce  que  dans  toutes 
les  orbites  planétaires  ce  rapport  éprouve  des  variations  continues 
très-lentes,  et  de  sens  divers  pour  les  différentes  planètes.  Dans 
Torbite  de  Mars,  e s’accroît  avec  le  temps,  de  sorte  que  sa  valeur 
était  un  peu  moindre  au  temps  de  Képler,  qu’elle  ne  l’est  anjour- 


(*)  De  motibus  Stella  Mavtis , cap.  XL LI , pag.  209. 
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d'hui.;  et  je  l’ai  reportée  à son  temps,  pour  que  la  comparaison 
fut  fidèle. 

Nous  pouvons  soumettre  à une  épreuve  analogue,  la  position 
qu’il  assigne  à l'aphélie  de  Mars.  Par  les  déterminations  actuelles, 
beaucoup  plus  précises  que  celles  de  Képler  ne  pouvaient  l’être, 
la  longitude  de  cet  aphélie,  au  i"  janvier  1801  était  1 52°  25' 24”, 
avec  un  mouvement  sidéral  propre  , direct , qui  accroît  sa  longi- 
tude apparente  de  i5",8243,  par  chaque  année  julienne,  indé- 
pendemment  de  la  précession.  Prenons  celle-ci  égale  à 5o",24,  pour 
une  année  julienne,  ce  qui  représentera  très-approximativeinent 
sa  valeur  moyenne  entre  les  années  1589  et  180t.  Alors  pour 
ramener  l’indication  du  i'r  janvier  1801  au  20  novembre  i588, 
il  faudra  en  soustraire  les  effets  progressifs  de  ces  deux  mouve- 
ments pendant  les  212  ans  1 mois  j,  qui  séparent  les  deux 
époques,  puisqu’ils  ont  conspiré  pour  accroître  la  longitude  ap- 
parente. Nous  aurons  ainsi  : 


Précession  pour  212  ans 

Pour  1 mois  { 

Mouvement  propre  pour  212  ans 
Pour  1 mois  -j 


212. 5o, 2$ 
t-i.  4,52 
212. 15,8241 
7.  1,32 


0 1 " „ 

2.57.10,88 

6,o5 

0.55.54,75 

1 ,70 


Somme  soustractive 5.53.33,4a 

Longitude  de  l'opbélie  de  Mars  au  Ier  janvier  1801 i5u  24.24 


Donc  au  20  novembre  1 583 i48.io.5o,58 

Par  les  données  de  Képler  exactement  calculées (48.38.  i3 


Excès  provenant  des  données  <Ie  Képler. . . -1-".  7.22 


Cet  excès  tombe  dans  les  limites  d’incertitude  qu’il  croyait  lui- 
méme  ne  pouvoir  restreindre. 

06.  Ayant  trouvé  par  ces  dernières  déterminations  que  la 
longitude  de  l’aphélie  de  Mars  était  de  1 1'  moindre  qu’il  ne 
l’avait  supposée  dans  les  Tables  provisoires  dont  il  avait  fait 
usage,  Képler  comprit  qu’il  fallait  y faire  une  correction  cor- 
respondante, pour  détruire  les  conséquences  de  cette  différence 
dans  leurs  indications.  F.n  effet , quand  la  planète  se  trouvait 
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amenée  par  le  calcuf  dans  l'aphélie  fautif , on  I y supposait 
exempte  d’anomalie;  tandis  «pie , en  fait,  ayant  alors  dépasse 
de  il'  l’aphélie  véritable,  il  fallait  lui  appliquer  une  équation 
du  centre  proportionnée  à cet  écart.  L’intelligence  et  la  pratique 
des  computations  astronomiques  font  aisément  apercevoir  la 
nature  de  la  rectification  exigée  par  une  telle  circonstance,  et 
Képlcr  se  borne  à l’énoncer  en  peu  de  mots.  Mais  , comme  les 
principes  dont  elle  se  déduit,  sont  intimement  lies  au  mode  de 
construction  des  Tables  par  lesquelles  on  représente  en  général  les 
mouvements  célestes , qu’elle  s’applique  même  ici  à un  de  leurs 
éléments  les  plus  importants,  je  ne  crois  pas  inutile  de  l’expli- 
quer avec  quelques  détails,  pour  en  donner  une  idée  précise  qui 
nous  dispense  d’y  revenir. 

Soit  t le  temps  compté  en  jours  moyens  solaires,  à partir  d’une 
époque  conventionnellement  choisie.  Nommons  T la  durée  de  la 
révolution  sidérale  de  la  planète  exprimée  dans  la  même  unité  de 
temps,  et  11  la  demi-circonférence  dont  le  rayon  est  t,  laquelle 
pourra,  au  besoin,  être  remplacée  par  i8o°  de  la  division  sexa- 
gésimale. Faisons  par  abréviation 


211 


n sera  le  mouvement  sidéral  moyen  de  la  planète  en  un  jour.  Dé- 
signons par  l sa  longitude  vraie  dans  l'orbite,  pour  l’instant/, 
en  la  comptant  à partir  d’une  origine  fixe.  Dans  les  mouvements 
révolutifs  des  astres  permanents,  l se  composera  toujours  d’une 
partie  qui  croîtra  proportionnellement  au  temps,  et  d’une  autre 
qui  comprendra  l’ensemble  de  toutes  les  inégalités  périodiques. 
La  première  aura  nécessairement  pour  forme  //t  -h  t,  < étant  une 
constante.  Donc,  si  l’on  représente  par  y , la  partie  périodique 
qui  lui  est  associée,  l’expression  la  plus  générale  de  l sera 

(l)  l — fit  i -t-  q . 

Dans  cette  expression  la  partie  non  périodique,  ut  4-  c,  s’appelle 
la  longitude  moyenne  de  la  planète  , et  In  constante  « s’appelle 
Y époque  de  cette  longitude  , parce  qu’elle  représente  effectivement 
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sa  valeur  quand  t est  nul , c’est-à-dire  à ['époque  où  l'on  veut 
placer  l’origine  d’énumeration  du  temps  (*). 

Je  vais  appliquer  ceci  à un  exemple  qui  nous  découvrira  im-  - 
médiatement  la  modification  que  Kepler  devait  faire"  à ses  Tables 
provisoires,  pour  y introduire  la  nouvelle  position  qu’il  voulait 
donnera  l’aphélie  de  Mars  ; et  l’on  verra  que  le  même  procède 
servirait  également  dans  tous  les  ras  pareils  , si  l'on  opérait  sur 
les  Tables  que  nous  employons  aujourd’hui. 

A la  page  493  du  tome  IV,  § 338,  nous  avons  établi  les  lois  dtr 
mouvement  circulatoire  d'une  planète , dans  un  excentrique  à 
équant,  où  le  rapport  de  l’excentricité  aux  rayons  du  cercle  était 
e.  En  y désignant  par  v les  longitudes  vraies  de  la  planète  comp- 
tées dans  le  plan  de  son  orbite  , à partir  du  périhélie  , et  faisant 
commencer  le  temps  t à l’instant  de  son  passage  par  ce  point,  nous 
avons  trouvé,  page  495,  que  l’expression  de  e,  développée  jusqu’à 
la  seconde  puissance  de  e inclusivement , était 

v — nt  +•  i e R"  sin  nt  c5  R"  sin  ?.  ut, 
où 

logR"  = 5,3i4425i  . 

En  comparant  cette  expression  avec  le  développement  complet 
de  v dans  une  ellipse  île  même  excentricité,  que  j’avais  rapporte 
par  anticipation  page  485,  j’ai  fait  remarquer  qu’elle  n’en  diffé- 
rait que  dans  les  puissances  de  e supérieures  à la  première.  Or, 
comme  les  termes  affectés  de  celles-ci  n’ont  jamais  que  des  valeurs 
très-petites,  comparativement  aux  observations  dont  Képler  faisait 
usage,  qu’ils  n’ont  d’ailleurs  qu'une  influence  minime  sur  la  rec- 
tification qu'il  voulait  effectuer,  je  me  bornerai  à considérer  la 


(*)  Dans  les  Tables  astronomiques  relatives  au  soleil  et  aux  planètes,  oii 
donne  les  valeurs  de  tous  les  éléments  moyens  de  leurs  mouvements  cal- 
culées en  nombres  , pour  l'instant  qui  commence  chacune  des  années  que 
la  Table  embrasse.  Ces  valeurs  initiales,  considérées  dans  leur  ensemble, 
sont  appelées  les  époques  des  moyens  mouvements.  Ceci  est  une  application 
généralisée  du  mot  époque , qui  s’emploie  dans  un  sens  absolu  pour  dési- 
gner la  constante  < de  la  longitude  moyenne;  et  il  ne  faut  pas  oublier  cette 
distinction. 
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partie  commune  et  principale  : 

v — nt  -h  2 r R"  sin  nt. 

Cela  suffira  pour  montrer  généralement  l'application  «le  la  mé- 
thode au  développement  exact  dans  l’ellipse,  tel  qu’il  est  rap- 
porté h la  page  citée,  et  avec  plus  d’extension  , dans  la  Mécanique 
céleste,  liv.  II,  § 22. 

D’après  les  conventions  précédentes  , quand  la  planète  arrive  à 
son  aphélie,  <•  devient  i8o°  et  t est  égal  à -j  T.  C’est  en  effet  ce 
que  montre  notre  équation.  Car  pour  cette  valeur  de/,  nt  de- 
vient i8o°,  et  sin2«/  s’évanouit,  ainsi  que  tous  les  autres  termes 
du  développement  rigoureux,  ce  qui  donne  e égal  à i8o°.  D’après 
cela,  si  nous  voulons  transporter  l'origine  des  temps  et  des  arcs  à 
l’aphélie,  pour  nous  accorder  en  ce  dernier  point  avec  Képler,  il 
faudra  remplacer  v par  t8o°  -t-  » , et  / par  £ T -t-  /,  ce  qui  change 
nt  en  180"  ■+■  nt.  Alors  notre  équation  rapportée  à ces  nouvelles 
origines  devient 

{ 2 ) b = nt  — 2 e R"  sin  nt. 

Elle  ne  diffère  donc  de  sa  première  forme  qu’en  ce  que  le  terme 
qui  a pour  facteur  c a passé  du  positif  au  négatif.  Le  même  trans- 
port d’origine  appliqué  au  développement  complet  dans  l’ellipse 
s’y  traduit  aussi  par  l’inversion  du  signe  de  c , comme  il  est  facile 
de  s’en  assurer  par  le  fait  même. 

Comptons  maintenant  les  longitudes  de  la  planète,  non  plus  de- 
puis l’aphélie,  mais  depuis  une  autre  origine  choisie  convention- 
nellement dans  le  plan  de  l’orbite,  où  nous  la  supposerons  lise;  et 
désignons-les  désormais  par  /.  Admettons  aussi  que  l’axe  principal 
de  l’excentrique  ou  de  l’ellipse  n’a  pas  de  mouvement  propre,  et 
«jtie  sa  longitude  comptée  de  la  même  origine  a pour  valeur  con- 
stante St  n«)tis  voulons  introduire  ces  nouvelles  coordonnées 
angulaires  dans  notre  équation  (2),  il  faudra  y remplacer  v par 
l — En  outre  , comptons  le  temps  t , non  plus  depuis  i’instant 
du  passage  de  la  planète  par  son  aphélie,  mais  à partir  d’une  au  - 
tre  époque  prise  arbitrairement , et  telle,  qu’il  doive  s’écouler  le 
temps  9„  depuis  cette  époque  jusqu'au  premier  passage  de  la  pla- 
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note  par  son  aphélie.  Alors,  pour  adapter  à notre  équation  ( a)  ces  * 
conventions  nouvelles,  nous  devrons  y remplacer  t par/ — Oa;cc 
qtii  y changera  nt  en  nt — «5,.  Ces  deux  ordres  de  substitutions 
étant  simultanément  effectués,  elle  deviendra , en  dégageant  /,  - 

[ 3)  /=  ni  -t-  /„  — «O*  — 2<  R"  sin(  /»/  — n0„  ). 

Faisons  maintenant,  pour  abréger, 

! = /»  — « , 

et  chassant  n 0,  par  cette  relation  , nous  aurons  finalement 
(4)  /=«/-+-* — le  R"  sin  (nt  -F  « — /«  ). 

Elle  se  trouve  ainsi  amenée  à la  forme  générale  de  l’équation  (t  ), 
et  l’on  voit  ce  qu’y  représente  la  constante  i , que  l'on  appelle  Y épo- 
que de  la  longitude  moyenne.  Si  l’on  applique  les  mêmes  change- 
ments d’origine  du  temps  et  des  arcs,  au  développement  complet 
de  v en  / dans  l’ellipse  , il  est  aisé  de  voir  que  l’expression  générale 
de  / y contiendra  la  même  constante  e , ayant  la  même  signification 
physique  ; et  les  termes  périodiques  de  / seront  tous  des  sinus 
simples  ou  multiples  de  l’argument  nt  - 4-  t — 

Pour  faire  bien  comprendre  ce  qu’il  y a à la  fois  de  détermine 
et  d’indétermine,  dans  l’emploi  des  deux  constantes  /„et  &„  , je  sup- 
pose qu'on  ait  constate  par  observation  la  position  de  l’aphelie  de 
Mars  à un  instant  connu,  par  exemple  au  minuit  moyen  qui  ou- 
vre le  icr  janvier  1801,  sous  le  méridien  de  l’Observatoire  de  Pa- 
ris; et  que  sa  longitude  mesurée  dans  l’orbite,  à partir  de  fequi- 
noxe  moyen  du  même  instant , se  soit  trouvée  alors  égale  à ( /).  Si 
l’on  veut  prendre  cet  équinoxe  pour  otigine  de  toutes  les  longi- 
tudes, /,  sera(f).  Mais  si  l’on  veut  les  compter  à partir  d’un 
cquinoxe  moyen  postérieur,  dont  l’arc  de  rétrogradation  depuis 
celui-là  soit  n , l*  devra  être  fait  égal  à (/)-+-«,  dans  la  for- 
mule ( 3). 

Semblablement , si  l’on  veut  convenir  d’énumérer  les  valeurs 
du  temps  /,  à partir  du  même  minuit  moyen  qui  ouvre  le  tcr  jan- 
vier 1801,  date  à laquelle  on  a déterminé  par  observation  la  lon- 
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gitude  (/),  6.  devra  être  fait  nul.  Mais  si  l’on  veut  commencer 
cette  énumération  à partir  d'u ne  date  antérieure  d’un  nombre  de 
jours  ( t ) à ce  même  minuit,  6a  devra  être  fait  égal  à -f-  ( t ) dans 
la  formule  (3). 

Les  deux  constantes  /„,  6.,  ont  ainsi  toutes  deux  leur  caractère  . 
d’indétermination  propre,  qui  les  rend  complètement  indépen- 
dantes l’une  de  l’antre,  et  soumises  à l’arbitraire  du  calculateur, 
dans  le  choix  des  origines  qu’il  peut  leur  attribuer.  C'est  pourquoi 
on  les  appelle  les  constantes  arbitraires  du  problème  astronomique 
dont  elles  spécifient  les  particularités.  Le  même  caractère  s’appli- 
que aux  deux  constantes  t , l„  de  l'équation  (4)  qui  leur  sont 
équivalentes,  la  première  étant  composée  de  I.  et  de  8«.  Il  est  évi- 
dent que  leurs  valeurs  se  trouveraient  déterminées  à posteriori , si 
l’on  se  donnait  deux  longitudes  l de  la  planète  , qui  auraient  été 
mesurées  dans  l'orbite  à partir  d’une  meme  origine  fixe,  à deux 
epoqt.es  distinctes  pour  lesquelles  on  connaîtrait  les  valeurs  abso- 
lues du  temps  r comptées  depuis  un  même  instant  physique  dé- 
fini. Car  on  aurait  ainsi  deux  équations  de  condition,  dans  les- 
quelles tout  serait  connu,  hormis  les  deux  constantes  «,  /,,  par 
exemple,  et  il  ne  resterait  qu’ft  les  en  déduire. 

Admettant  que  cette  détermination  soit  obtenue,  chaque  valeur 
donnée  de  t,  fera  connaître  la  longitude  / de  la  planète  comptée  à 
partir  de  l'origine  fixe , choisie  dans  l’orbite  , et  que  je  supposerai 
être,  par  exemple,  l’équinoxe  moyen  qui  correspond  à l'instant  d’où 
l’on  compte  le  temps  f.  Pour  l’usage  des  astronomes,  il  est  com- 
mode d'obtenir  immédiatement  ces  longitudes  rapportées  au  point 
équinoxial  moyen  de  l'instant  auquel  chacune  se  réalise.  Pour  cela, 
soit  p le  mouvement  de  rétrogradation  de  ce  point  dans  l’inter- 
valle d’un  jour.  Puisque  nous  comptons  le  temps  t en  jours , la 
rétrogradation  totale  pour  le  temps  f,  comptée  depuis  l’instant 
choisi  pour  origine,  sera  pt.  Ajoutant  donc  ce  terme  à l'expression 
de  I , la  somme  donnera  la  longitude  f de  la  planète  dans  son  or- 
bite, rapportée  à l’équinoxe  moven  de  l’instant  t.  Or.  aura  ainsi, 
en  employant  l'équation  (4), 

/’  = ( n 4-  p )t  -+-  c — a r R"  sin  ( ni  -+-  ; — /„). 
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Or,  suivant  nos  conventions  premières,  n est  le  moven  mouve- 
ment sidéral  de  la  planète  sur  son  orbite  dans  l'intervalle  d’un 
jour.  Donc  n + fi  est  son  moyen  mouvement  tropique  diurne. 
Representons-le  par»' , en  faisant 

n'  — n -+■  p; 

alors,  en  éliminant  n par  sa  valeur  en  n',  nous  aurons 
(5)  t —n't- 4- e — 2e R"  sin  jn'f  4-  s — (/„ -4- p/)  I. 

Or  l.  -4-  fit  est  la  longitude  époque  de  l’aphélie  , rendue  variable 
par  le  mouvement  de  précession.  Donc,  en  convenant  de  lui  ap- 
pliquer ce  mouvement  sous  les  signes  périodiques , on  n’aura  plus 
à employer  dans  la  formule  que  le  moyen  mouvement  l rnpique  n', 
pour  obtenir  la  longitude  /'  delà  planète  rapportée  à l’équinoxe 
moyen  de  chaque  instant  t.  C’est  sur  ce  principe  que  sont  con- 
struites toutes  les  Tables  des  mouvements  elliptiques  usitées  en  as- 
tronomie. 

C7.  Ayant  terminé  cette  exposition  de  principes,  revenons  au 
passage  du  livre  de  Képler  qui  l’a  nécessitée;  et  reprenant  notre 
équation  (3),  rapportée  à ses  origines  fixes  de  temps  et  d’arcs, 
supposons  que,  par  erreur,  nous  ayons  attribué  à la  longitude  de 
l’aphélie  une  valeur  trop  forie , en  sorte  que  l’on  ait  pris  par 
exemple 

A«)  = 4 + (e). 

Alors  , depuis  l’origine  d’énumération  du  temps  t,  jusqu’à  l’in- 
stant oit  la  planète  atteindra  ci  tte  longitude  il  devra  s’écouler 
un  intervalle  de  temps  9(,>  plus  grand  que  9,,  et  tel,  qu’on  aura 
par  exemple 

9;„)  — 9„  -f-  t. 

L’expression  de  la  longitude  / en  fonction  du  temps  f,  établie 
sur  ces  fausses  valeurs,  sera  donc 

(3) '  / = nt  -t-  — n 9(.)  — 2 c R”  sin  | nt  -+-  /j9(oI  j , 

ou,  en  faisant,  pour  abréger, 

«'  = /(.)  — « Ô(„)  — t +-  ( e ) — nz, 

(4)  t z=  nt  - 4-  «'  = 2 e R"  sin  j ni  -4-  i'  — /(«)}• 
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Avant  construit  d’après  cette  expression  des  Tables  numériques 
qui  donnent  les  valeurs  de  / pour  le  temps  t,  des  observations 
postérieures  font  connaître  l’erreur  angulaire  ( c).  On  demande 
quelles  rectifications  ces  Tables  exigent , pour  qu’on  en  puisse  tirer 
des  résultats  exacts? 

Rien  ne  serait  plus  simple  si  l’on  connaissait  t.  Car  d’abord  , 
avant  pris,  dans  les  Tables  imparfaites,  la  longitude  moyenne 
nt  -t-  t',  qu’elles  assignent  pour  chaque  valeur  donnée  du  temps  r, 
on  y ajoutera  n t — (c),  ce  qui  la  transformera  dans  la  longitude 
moyenne  véritable  nt-\-i.  Celle-ci  étant  obtenue,  on  en  retran- 
chera la  véritable  longitude  /„  de  l’aphélie,  et  l’on  aura  l’argu- 
ment exact  nt  ->r  t — la  > des  termes  périodiques.  Avec  celui-ci  on 
entrera  dans  la  partie  de  la  Table  qui  donne  leurs  valeurs  pour 
chaque  angle  assigné  ; et  l’on  aura  ainsi  ces  valeurs  exactes.  Il  ne 
restera  plus  qu’à  les  ajouter  avec  leurs  signes  propres  à la  longi- 
tude moyenne  corrigée  nt  -t-  t,  et  l’on  aura  /. 

Or,  pour  trou  ver  t,  il  suffit  de  remarquer  que  /(,j  et  9;,;,  doivent 
satisfaire  à l’équation  exacte  (3),  quand  ou  les  y introduit  simul- 
tanément comme  représentatifs  de  l eide  t.  En  effectuant  cette 
substitution,  et  supprimant  les  termes  qni  s’entre-détruisent,  on 
trouve  finalement 

(c)  — rir  — 2e R"  sin  n t. 

Ce  résultat  était  facile  à prévoir  puisque  ( e)  et  t représentent 
des  valeurs  de  la  longitude  vraie  et  du  temps,  qui  se  correspon- 
dent, étant  comptés  de  l’aphélie  véritable.  De  là,  en  se  bornant, 
comme  nous  le  faisons , à la  première  puissance  de  l’excentricité , 
on  tire  évidemment 

bt  = (e)  + 2cR"sin  (e) , 

d’où 

nt  — (e)  = 4-  2rR"  sin  (r). 

Ce  terme  4-  2 R"c  sin  ( e ) est  donc  ce  qu’il  faut  ajouter  à la  con  - 
stante  «'  des  Tables  imparfaites,  pour  les  adapter  à une  longitude 
de  l’aphélie  moindre  de  l’angle  (e),  qu’on  ne  l’y  avait  supposée. 

Dans  le  cas  considéré  par  Képler,  l’observafion  lui  donne  (r) 
égal  à 11'.  L’excentricité  r qu’il  attribue  à l’orbite  de  Mars  est 
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o,ii<)264.  Avec  cvs  données  on  trouve 

aeR"  sin  (e)  — 122", 28. 


ibi 


ou  un  peu  plus  de  2'.  Kepler  dit  4\  soit  par  une  faute  de  l'impri- 
meur, soit  parce  que  les  premières  Tables  auxquelles  il  fait  allu- 
sion auraient  été  fondées  sur  l'hypothèse  de  l’excentricité  non  bis- 
sectée.  Dans  tous  les  cas,  le  raisonnement  qu’il  fait  pour  établir  le 
principe  de  la  correction  , et  son  application  à la  constante'  de  la 
longitude  moyenne,  est  parfaitement  exact.  C’est  le  mémeque  nous, 
employons  aujourd’hui , et  que  je  viens  de  développer. 

00.  J’arrive  maintenant  à l’évaluation  des  vitesses  angulaires 
a et  sr,  avec,  lesquelles  la  planète  circule  autour  du  soleil,  quand 
elle  se  trouve  aux  deux  sommets,  aphélie  et  périhélie  de  son  or- 
bite; problème  qui  conduisit  Képler  à des  découverte^  si  impor- 
tantes. ' ■ .»  ,s.  . . 

• . **  # 

Il  les  chercha  d’abord  dans  l’excentrique  à equant^  dont  l’em- 
ploi avait  paru  jusqu’alors  suffire  pour  représenter  U/'mi?{i*énieut 
de  circulation  des  planètes  ( *).  Leurs  valeurs  s’y  présentent  avec 
évidence,  comme  on  va  s’en  convaincre  en  jetant  les  yeux  stVè  là  ( 
/Fg.  i5,  qui  est  tracée  dans  le  plan  de  l’orbite  de  la  planète.  Cette 
orbite  y est  représentée  par  la  circonférence  dé  cercle  AA',  PP!, 
décrite  du  centre  C,  avec  le  rayon  CA  ou  CP,  que  je  nomme  a. 

S est  le  soleil  placé  hors  du  centre  à la  distance  jSC,  que  je  nomme 
ac  ; de  sorte  que  r est  un  nombre  abstrait.  Le  diamètre  mené  par 
les  points  S , C , va  ainsi  marquer  l’aphélie  en  A , le  périhélie  en  P. 
Sur  le  même  diamètre , au  delà  du  centre , à une  distance 
CF'  — es  — ac , on  place  le  point  d’équant  F ',  .autour  duquel  le 
mouvement  dé  circulation  est  censé  uniforme.  D’après  cette  défi- 
nition, soient  R la  durée  d’une  révolution  complète  de  la  planète, 
exprimée  en  jours , et  2 n la  circonférence  dont  le  rayon  est  1 , la- 
quelle pourra  être  aussi  exprimée  par  le  nombre  total  de  subdivi- 
sions conventionnelles,  degrés,  minutes  ou  secondes  d’arcs,  que 
contient  cette  Circonférence.  L’angle  décrit  autour  de •!  equant  F', 
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en  un  jour,  sera  — <|tie  je  désigne  par  n ; et  après  le  nombre  t 


de  jours  il  sera  proportionnellement 


7.  n 

— -/  on 


ni.  Si  nous  eon 


venons  de  placer  l’origine  de  numération  du  temps  , à l’instant  du 
passage  de  l’astre  par  son  aphélie  ,,  comme  je  le  ferai  dans  ce  qui 
va. suivre,  le  produit  ni  exprimera  généralement  l’amplitude  de 
l’angle  AF'A',  décrit  par  la  planète  autour  de  l'equant  F',  depuis 
ce  passage  , pendant  le  temps  quelconque  t. 

Ceci  convenu  , je  prends  t égal  à i ; et  formant  l’angle  A'  F'A 
égal  à n , je  mène,  par  l'equant  la  droite  AT',  dont  la  branche  op- 
posée ira  couper  la  circonférence  de  l’excentrique  en  quelque  an- 
tre point  P'.  A'  et  P'  marqueront  respectivement  les  lieiix  où 
l’astre  est  arrixé,  sur  son  excentrique,  i jour  après  son  passage  à 
l’aphélie,  et  i jour  après  son  passage  au  périhélie;  puisque  les 
angles  AF'A',  PF' P’,  décrits  antonrdc  l’équant  F'  depuis  ces  pas- 
sages, ont  tous  deux  la  même  amplitude  n. 

Mais  les  arcs  AA',  PP'  de  l’excentrique,  compris  entre  les  bran- 
ches de  ces  angles,  seront  inégaux,  comme  étant  interceptés  pat- 
elles à d’inégales  distances  de  F'.  Si  l’on  suppose  ces  arcs  assez  pe- 
tits, pour  ne  pas  différer  sensiblement  des  perpendiculaires  me- 
nées de  leurs  extrémités  respectives  sur  le  diamètre  AP,  ce  qui 
deviendra  toujours  admissible  en  prenant  an  besoin  l’unitc  de 
temps  moindre  que  t jour,  on  pourra,  dans  le  même  système 
d’approximation,  les  considérer  indifféremment  comme  étant  dé- 
crits des  centres  F' ou  S,  au  lieu  de  l’être  du  centre  O,  et  cela 
avec  d’autant  moins  d’erreur,  que  les  deux  points  F',  S,  seront 
plus  rapprochés  l’un  de  l’antre,  c'est-à-dire  que  le  rapporte  soit 
une  plus  petite  fraction.  Continuant  donc  à supposer,  comme  c’est 
le  fait  général , que  le  jour  soit  une  unité  de  temps  suffisamment 
petite,  pour  ces  approximations;  si  du  soleil  S on  mène  les  rayons 
vecteurs  S A',  SP',  aux  deux  points  A'  et  P'ainsi  définis,  les  angles 
A' SA,  P' SP,  seront  ceux  que  la  planète  décrit  en  un  jour  autour 
de  cet  astre,  quand  elle  se  trouve  à l’aphélie,  ou  au  périhélie  de 
son  cercle  ; et  ils  représenteront  ainsi  ses  vitesses  angulaires  diur- 
nes héliorentriqnes , que  je  nommerai  respectivement  a et  a , 
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comme  nous  l’avons  fait  précédemment.  Alors  Us  longueurs  abso- 
lues «les  arcs  AA',  PP',  comporteront  chacune  deux  expressions 
différentes,  selon  que  l’on  voudra  les  considérer  comme  dérrits 
autour  des  points  F'  ou  S.  On  aura  en  effet  ainsi  : 

Av.tna.rtle  t 'et/ liant  F',  Autour  Ait  soleil  S, 

AA'  = nF'A=n»(i  — c),  AA  — zSA  = ti«(i  -+-<•), 

PP'  =»F'P  = m(i  + r),  PP'  =rraSP=3  et  (l  — ej. 


F.n  égalant  les  expressions  équivalentes  du  même  arc,  on  obtient 
les  «leux  vitesses  angulaires  héliocentriques , résultantes  de  l’hy- 
pothèse faite  sur  la  circularité  de  l’orbite,  cl  sur  l’uniformité  du 
mouvement  angulaire  atitour  de  F', 


A l’aphélie  i 


« ( « — c) 

(l  -T-e) 


* 


au  périhélie  et  = 


u (i  -h  e) 
I — e 


Avant  d’appliquer  ces  formules  à Mars  , nous  en  tirerons  deux  con- 
séquences importantes  , qui  «rnt  lieu  dans  toutes  les  orbites  plané- 
taires, assujetties  aux  conditions  «le  forme  et  de  mouvement , que 
nous  avons  suppostos. 

O r . 

i°.  Si  Ton  forme  le. rapport  — * on  trouve 
a ( I — t—  *r)*  SA 

* ( 1 ~ sp’ 


c’est-à-dire  que  les  vitesses  angulaires  héliocentriques  tic  la  /An- 
ne te  au  périhélie  et  à l’aphélie  de  son  orbite  sont  réciproques  aux 
carrés  de  scs  distances  au  soleil , dans  ces  deux  points . 

2°.  Si  l’on  évalue  les  surfaces  ou  aires  des  deux  secteurs  ASA', 
PSP'  qui  ont  leur  sommet  au  soleil , en  les  considérant  comme  «les 
triangles  rectilignes  rectangles  en  A et  en  P,  ainsique  le  permet 

. « JT 

notre  approximatmn , on  trouve,  en  se  rappelant  que  n «;si — > 


Aire  ASA'  = -J-  A A'. SA  =■  7 no1  (1  — e*)=  wa’f  r — c1). 

K 

Aire  PSP'  = i PP'.SP  = }iwi,(i-«’)=1t«iI(i  — c*). 

R 

ir.  . 


\ 
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l>es  aires  de  ces  deux  secteurs  sont  donc  égalés  entre  elles;  et , 
<le  plus,  la  valeur  absolue  de  chacune  est  proportionnelle  it  l'unité 
de  temps  arbitraire , pendant  laquelle  elle  est  décrite  , sous  la 
seule  reserve  que  cette  unité  soit  assez  petite  pour  que  les  restric- 
tions géométriques  qui  légitiment  l’approximation , se  trouvent 
remplies.  Ce  résultat  constitue  donc  une  loi  généialc  du  mouve- 
ment autodrdes  deux  sommets  de  l’orbite ; c'est-à-dirc  que  le  rayon 
vecteur  hèlioerntrique  de  la  planète  y décrit,  autour  du  soleil,  des 
aines  proportionnelles  aux  éléments  du  temps. 

Képler  reconnut  que  les  deux  propositions  précédentes  fini 
lien,  comme  nous  venons  «le  le  dire,  aux  aphélies,  et  aux  périhé- 
lies des  planètes  , quand  on  les  fait  mouvoir  sur  «les  excentriipies  à 
«■«plant;  et  il  les  démontre  géométrupiement  pour  ce  cas,  au  cha- 
pitre XXXII  de  son  traité  De  motibus  stelhe  Martis.  Il  se  forma 
dès  lors  dans  son  esprit  une  présomption  invincible  que  «‘es  deux 
propositions  devaii  nt  s’étendre  pareillement  à tous  les  autres 
points  des  orbites,  et  constituer  deux  lois  générales  du  mouvement 
de  circulation  des  planètes  autour  «lu  soleil.  Use  fortifia  dans  cette 
pensée  par  les  considérations  physiques  et  métaphysiques  les  plus 
étranges.  Il  la  soumit  à une  multitude  d’épreuves  pénibles,  qui  se 
montraient  toujours  infructueuses,  sans  jamais  le  décourager.  F.n- 
lin  il  eut  le  bonheur,  bien  mérité,  de  l’établir  comme  un  fait  ri- 
goureux , parties  preuves  complètes  et  indubitables,  quand  il  eut 
reronnu  que  l’orbite  décrite  n’était  pas  un  cercle,  mais  une  ellipse 
dont  lestdeil  occupe  un  des  foyers. 

CO.  Je  rendrai  bientôt  compt»;  de  ces  tentatives,  qui  le  condui- 
sirent graduellement  à sa  decouverte.  Mais  il  convient  d’abord  d’e 
prouver  sur  Mars  1rs  expressions  des  vitesses  extrêmes  a et  «3  «pte 
nous  venons  d’obtenir,  afin  d’en  comparer  les  résultats  aux  va- 
leurs qu’il  a employées  lui-méme  pour  réduire  à l’aphélie  et  au 
périhélie  réels  les  observations  de  Mars  laites  près  de  ces  points. 
Cela  nous  fera  voir  de  «ptels  principes  il  les  a conclues. 

Prenons  comme  lui,  pour  données  de  ce  calcul , 

la  vitesse  angidaire  moyenne  n — — = 1887”; 

R 

l’excentricite  de  l’orbite  ...  e — o,ckj264- 
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Cela  nous  donnera 
la  vitesse  diurne  A laphilie  : 
( Kepler  dit  26'  1 3"  ), 

au  périhélie  : 


it>5 


«Il  — cj  ....  „ 
a — — i:>(>7  = 2(1  7 


nli  c)  „ ~ , ? „ 

^ = 2272  =37  52 

(I  — e. 


(Kepler  dit  38' 2"). 

Ces  vitesses  étant  notablement  moindres  que  les  siennes,  il  faut 
qu’il  les  ait  calculées  différemment.  La  seule  indication  qu'il  donne 
à ce  sujet,  page  208,  c’est  qu’elles  sont  à fort  peu  de  chose  près 
1 qui  un  projrime  en  raison  inverse  du  carre  ries  distances.  Cela  a 
fait  eroire  à Schubert  qu’il  les  avait  calculées  d’après  cette  condi- 
tion même  de  réciprocité,  appliquée  au  mouvement  dans  un  ex- 
centrique ( *).  L’examen  que  nous  allons  faire  de  cette  question 
nous  montrera  qu’elles  ont  une  tout  autre  origine.  Mais  cela  nous 
donnera  lieu  , eu  outre,  de  présenter  la  condition  dont  il  s'agit , 
sous  une  forme  générale,  applicable  à des  orbites  quelconques , 
ce  (pii  nous  sera  d’un  usage  continuel. 

70.  Pour  cela  reprenons  la  fig.  t5;  et,  après  un  temps  quel- 
conque t,  compté  depuis  le  passaue  de  la  planète  à son  aphé- 
lie A , menons  son  rayon  vecteur  héliocentrique  SM,  que  je  nom- 
merai r.  Il  formera  avec  la  branche  diamétrale  SA  l’angle  MSA  , 
appelé  l 'anomalie  vraie,  que  je  désignerai  par  v.  Lorsque  t se  sera 
accru  d’une  quantité  -t-  St,  que  je  suppose  très- petite,  la  planète 
aura  atteint  un  autre  point  M,,  trcs-voisin  de  M.  Elle  s’y  trouver,! 
sur  un  autre  ravon  vecteur  SM, , avec  une  autre  anomalie  vraie  v’. 
Mais  ces  deux  éléments  devant  différer  très- peu  de  leurs  analogues, 
on  pourra  les  représenter  symboliquement  par  r-t-  8r,  v Sw, 
Sr  et  Sv  désignant  des  quantités  pareillement  .très- petites,  pro- 
portionnées à la  petitesse  de  dt.  Ceci  convenu  , du  centre .8 , avec 
le  ravon  SM  qui  est  r,  décrivons  un  arc  de  cercle  MH  qui  sc  ter- 
mine au  rayon  r , ce  qui,  dans  les  circonstances  locales  de  notre 
figure,  le  rendra  extérieur  à l’orbite,  tandis  que  dans  d’autres  il 
peut  lui  être  intérieur.  Comme  les  angles  v , Sv  sont  censés  1110- 

;*)  Aslumvnnr  <le  Scltiilicrl , lame  II , page  i-.V 


r 
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sures  par  des  ares  décrits  du  centre  S avec  un  rayon  t , la  longueur 
de  l’arc  MH  sera  proportionnellement  r5v\  de  sorte  rju’il  sera 
très-petit  du  même  ordre  que  les  autres  accroissements  dépendant 
de  St.  L’aire  du  secteur  circulaire  MSH  sera  j/’Sv.  Or,  quelle  «pic 
soit  la  forme  de  l’orbite,  ce  secteur  circulaire,  dans  les  conditions 
de  formation  auxquelles  il  est  astreint,  pourra  toujours  èire  con- 
sidéré comme  équivalant  au  secteur  mixtiligne  MSM,  «pii  lui  cor- 
respond dans  l’orbite  même,  < t cela  avec  une  proportion  d'erreur 
indéfiniment  faible.  En  effet,  il  ne  diffère  «le  celui-ci  que  par  le 
triangle  inixtiligne  M M,  H , dont  la  surface  est  approximativement 

' r’iîe 

\rSvtlr:  Ainsi  le  rapport  «le  SMH  à SMM,  étant  , — — - 
’ " ; <tv  — 7 rivtlr 


ou  - — . » lient  être  rendu  par  l’atténuation  iniléfinie  de  or  aussi 
Sr  1 r 

r 

peu  différent  de  l’unité  que  l’on  voudra.  Concevons  maintenant, 
comme  loi  «lu  mouvement  de  la  planète  , «pie  le  rayon  vecteur  r 
doive,  en  fait  ou  par  hypothèse , décrire  autour  du  point  S d«*s 
aires  proportionnel  les  au  temps.  Alors,  si  l’on  nomme  Ç la  sur- 
face totale  de  l’orbite  et  R le  temps  «pie  l'astre  c.iiploic  pour  par- 
courir son  contour,  le  rapport  «le  j /•’ 3v  à Ç devra  «-,!re  le  même 
que  celui  de  3 1 à R ; ce  qui  donnera 


Se  aç  i ■ 
St  ~ R r1  " 


l'accroissement  de  l’angle  «>,  divise  par  l'élément  du  temps  St  em- 
ployé à le  décrire,  est  précisément  l’expression  «le  la  vitesse  an- 
gulaire au  point  M «le  l’orbite  «pie  I on  a considéré.  Cette  vitesse 
sera  «lone  partout  réciproque  au  carr«’t  de  la  distance  au  centre  de 
.... 

circulation  S,  puisque  le  coefficient  est  commun  à tous  les 

points  de  l'orbite.  Ce  caractère  de  réciprocité  se  trouve  ainsi  être 
une  conséquence  nécessaire  «le  la  loi  des  aires  pnqrortinnnclles 
aux  temps;  et,  par  inverse,  celle-ci  en  résulterait  nécessairement 
s’il  était  donne. 

71  A«lmcttnns  maintenant  «pie  Kepler  ail  calculé  ainsi  scs  deux 
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vitesses  extrêmes , dans  un  excentrique  «tout  le  rayon  sérail  «; 
comme  en  effet  il  serait  naturel  de  le  croire  en  considérant  l’en- 
droit de  son  livre  où  il  les  introduit,  et  le  caractère  de  relation 
t|u'il  leur  attribué.  Alôrê  la  surface  ? d’un  tel  cercle  sera  77  a*,  et 

le  rapport  ^ serait  celui  <|ue  nous  avons  nommé  n.  Dans  l’ap- 
plication spéciale  aux  sommets  de  l’orbite,  r sciait  à l’aphélie 
f/(i  — c),  au  périhélie  n ( i -t-r);ce  qui  donnerait , par  notre 
formule  générale  , 

la  vitesse  aphélie  a’  = - t 

1 (l  H-  cl* 

la  vitesse  périhélie  o'  — • r ; 

(i  — ef 

en  comparant  celles-ci  aux  valeurs  analogues  de  a et  do  n que 
nous  avions  obtenues  d’abord  dans  l’excentrique  à equant,  on 
trouve 

a,  — j’)  _ J « 

( i -t - e i — e*  i — e‘ 

( h{  l -f-  c'j  i n 

(t  — e ) t — e*  l — e’ 1 

nos  nouvelles  vitesses  sont  donc  plus  fortes  que  les  précédentes,  • 
ce  tpii  semblerait  mieux  convenir  ; mais  elles  dépassent  le  but.  Car 
elles  donnent  • ■> 

a — ati'  7"  4-  1 3"  ,56  = 2Ü'  21"  ( Kepler  dit  : a.6'  1 3"), 

a = 37'  52"  -t-  19"  ,66  = 38'  1 1 (Kepler  dit  : 38'  a"). 

Ainsi,  en  fin  de  compte,  elles  ne  s’accordent  guère  mieux  avec 
lui.  Le  lait  est  que,  pour  cette  détermination  de  l’apogée  de  Mars 
qu’il  voulait  rendre  particulièrement  exacte,  Képler,  sans  le  dire, 
a anticipé  sur  l’exposé  de  ses  découvertes.  Les  deux  vitesses  qu’il 
rapporte,  sont  calculées  dans  l’ellipse,  conformément  à la  loi  des  i 
aires  proportionnelles  aux  temps,  les  rayons  vecteurs  r partant 
d’un  des  foyers. 

t'i  Pour  en  avoir  la  preuve,  prenons  comme  orbite  tineellipse, 
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dont  le  demi  grand  axe  soit  «,  le  demi  petit  axe  b,  I excentricité  vc, 
en  sorte  que  b ait  pour  valeur  a yf\  — e‘.  La  surface  totale  Ç «era 

v'r|£^-  I 27 r 

1 — r*)* ; e<*  en  ^<,s'onanl  toujours  ^ par  //,  lVx- 
totgfli»  > .de  des  vitesses  angulaires  autour  du  fover  de  cir- 

fShf  ¥ 

•»-  ’ttt  ' ot»_//n-(i  — c'}' 

<*  ' <îr  r- 

/ \i . 

or  ! en  comptant  l'anomalie  r à partir  de  l’apliélie  ( * ) , IVqu.ition 
polaire  de  l’elli|>se  donne 

' l — ccose 


d’où  il  résulte  généralement 
Sv  n 

Tt~~ 


-,  • (•  — ccosrj1; 


(i  — c*y 

à l'aphélie  v est  nul;  et  au  périhélie  il  devient  i8o°.  De  là  on  tire, 


(•)  Dan»  Imites  1rs  form  u 1rs  qui»  j'ai  établies  préliminairement  rii  tome  IV, 
sur  les  mouvements  résolutif*  du  soleil  et  des  planètes,  considérés  comme 
elliptiques  ou  comme  circulaires  , j'ai  compte  les  anomalies  v à partir  du 
périhélie,  et  le  temps  t à partir  du  passage  de  l'astre  par  ce  point  de  son 
.orbite.  Cela  avait  l'a  van  luge  de  donner  îles  résultats  immédiatement  compa- 
rables aux  formules  de  h Mécanique  céleste,  où  ces  conventions  d'origine 
sont  adoptées.  Maintenant  que  je  me  propose  d'exposer  les  travaux  de  Kepler, 
je  devrai,  par  mi  motif  pareil,  me  couronner  aux  conventions  qu'il  h’élait 
faites,  et  placer,  comme  lui,  à l'aphélie,  l’origine  des  aresc,  ainsi  que  des 
temps  t.  Pour  adapter  les  formules  du  tome  IV  à ces  nouvelle*  conditions, 
il  suffira  évidemment  d'y  remplacer  la  lettre  *»  par  i8o°  -+-  v , et  la  lettre  i 
par  j R , K étant  la  demi-révolution  sidérale  de  l'astre  que  l’on  consi- 
déré. Par  ce  dernier  changement,  l'anomalie  moyenne  ni,  où  n représente 

-jj—  j*c  transforme  en  iSo^  -+-  ni  ; par  ces  substitutions,  tous  les  termes  de 


ces  formules  qui  contiennent  les  variables  e,  t,  sous  les  symboles  de  sinus  cl 
de  cosinus,  garderont  leur  même  forme.  Mais  leur  signe  s'intervertira,  si  le 
multiple  do  i8o°qtti  s'y  introduit  est  impair;  et  il  se  conservera,  si  ce  mul- 
tiple est  pair.  Le  même  effet  se  produit  analyiiqut  ment , dans  toutes  les  for- 
mules, par  le  changement  de  +-C  et»  — r. 
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après  la  suppression  îles  facteurs  communs, 

■ . V .Il 

//fi  — eÿj 

vitesse  aphélie  sc  = — *■ 3 ’• 

fi  -h  cl7 


llif) 


vitesse  périhélie  o = — r 


n(l  -h  cl' 


prenez  pour  n 1887",  et  pour/?  0,09264,  connue  jrréeédemmenl, 

a = t573",8  = 26' i3",8, 
u = 2282" , 1 — 38'  7." , 1 . 

Ce  sont  les  nombres  mêmes  de  Képler,  s uif  des  fractions  de  se- 
conde dont  il  ne  pouvait  guère  répondre,  n’avant  pas  à Sa  dispo- 
sition les  logarithmes;  il  n’y  a donc  pas  de  doute  qu'il  a fait  son./ 
calcul  ainsi. 

75.  Dès  que  Kepler  eut  aperçu  la  loi  des  aires  proportionnelles 
aux  temps , il  l’envisagea  comme  un  effet  physique,  général , qui 
exprimait,  en  quelque  sorte,  la  somme  des  tractions  exercées  par 
la  puissance  magnétique  du  soleil  sur  les  planètes,  suivant  les  di- 
rections des  rayons  vecteurs.  Il  fit  une  multitude  d’épreuves  pour 
découvrir  les  conditions  de  mouvement  circulatoire  qui  pouvaient 
la  réaliser.  Dans  ce  grand  nombre,  j’en  signalerai  une  que  l'on  a 
peu  remarquée,  et  qui  fut  cependant  pour  lui  la  plus  importante 
de  toutes,  parce  qu’elle  lui  donna  de  cette  loi  une  conception  abs- 
traite, dont  il  n’eut  plus  ensuite  qu’à  transporter  l’application^ 
comme  par  nécessité,  au  mouvement  dans  l’ellipse,  quand  il  eut  re- 
connu que  cette  courbe  était  la  forme  réelle  des  orbites  décrites  (*)'. 

J’établis  les  raisonnements  sur  la  fig.  16.  L’orbite  est  une  cir- 
conférence de  cercle  ayant  pour  centre  le  point  C et  pour  rayon  a. 

S est  le  soleil  placé  hors  du  centre  à une  distance  CS,  «pic  j’ex- 
prime par  ne.  Le  point  A placé  sur  le  prolongement  île  SC  désigne 
conséquemment  l’aphélie,  P le  périhélie  de  la  planète.  On  ne  dit 


(“)  Ce  paragraphe  75  et  le  suivant  74,  oflrcnl  le  restitué  tlu  chapitre  \C 
/)«*  motihus  ilrlhc  Mar  is 
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pas  (pie  le  mouvement  doive  être  uniforme  autour  de  tel  ou  tel 
point  du  diamètre  AP.  On  ne  prononce  absolument  rien  sur  la 
loi  qu’il  doit  Suivre.  Mais , prenant  celte  loi  comme  inconnue,  on 
demande  d’assigner  quelle  elle  doit  être,  pour  que  les  aires  dé- 
crites par  le  ravon  vecteur  circulaire  SM  autour  du  point  S soient 
proportionnelles  au  temps. 

Pour  cela,  supposons  qu’après  un  certain  temps  /,  t'eaulé  de- 
puis te  passage  ù i'aphélir,  l'astre,  ou  plus  généralement  le  mobile 
sc  trouve  arrivé  en  M.  A cet  instant  J menons  son  rayon  vecteur 
Uclioeentrique  MS  ou  r,  ainsi  que  le  rayon  central  MC,  dont  la 
longueur  a est  constante.  Dans  le  langage  des  astronomes,  l’angle 
MSA  sera  Vanumalie  vraie  i>  du  mobile,  à l’instant  considéré; 
l’angle  MCA  sera  son  anomalie  r.rrenlritpie  u ( * ) ; et  le  secteur  MSA 
représentera  l’aire  décrite  durant  le  temps  t autour  du  point  S. 
Or  elle  sc  compose  du  secteur  circulaire  MCA  et  du  triangle  rec- 
tiligne MCS.  Pour  le  premier,  nous  avons  désigné  l’arigle  en  C 
par  h;  c’est-à-dire  que  « est  l’arc  que  cet  angle  embrasse,  dans 
une  circonférence  de  cercle  décrite  du  rayon  i.  Ainsi  l’arc  AM  aura 
proportionnellement  pour  longueur  au  ; et  l’aire  du  secteur  MCA 
sera  ’ a,u.  Quant  au  triangle  MCS,  sa  base  est  SC  ou  ae\  sa  hau- 
teur est  la  perpendiculaire  MK  menée  de  M sur  CA;  laquelle  a 
pour  expression  nsinu.  Ainsi  l’aire  MCS  est -jfl’esin  «.  En  fai- 
sant la  somme  de  ces  deux  parties,  on  aura  donc 

Aire  décrite  autour  de  S dans  le  temps  t : ASM  = ^a'  | u -t-  e sin  u J . 

Maintenant,  la  surface  totale  du  cercle,  rrn’,  est  décrite  dans  le 
temps  R qui  exprime  la  durée  d'une  révolution  complète  du  mo- 
bile. Si  vous  voulez  que  les  aires  soient  proportionnelles  au  temps, 

(*)  Cto  dénominations  tirent  leur  origine  de  l'astronomie  grecqu.’,  où  l'on 
appelait  généralement  anomalie  tout  écart  angulaire  de»  position»  vraie*, 
ou  apparente»,  des  astre»  autour  des  druiies  qui  étaient  considérera  cpmitio 
lît’IliiiMinl  leurs  positions  moyenne».  Ce  que  nous  nommons  aujourd'hui 
Vint  o nui  tic  vraie,  est  appelé  par  Kepler  , comme  par  tou»  les  astronomes 
du  mémo  temps,  Yj  monial  te  rqolèc,  c'est  à dire  rendue  eguh-  il  la  véritable  , 
sinonuilta  cuit*ju.ila . 


I 
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jr  n-  , ..  . ; . n’  « -+-  rsinw)  ..... 

— — devra  être  égal  a 7 ■ — — • r.n  établissant  cette  éga- 

lité, 11 1 disparaîtra  des  deux  côtés  comme  facteur  commun;  et  si 
vous  faites,  par  abréviation,  — = n,  il  restera 


( 1 ) nt  — n + esin  11. 

Ce  sera  la  condition  demandée,,  et  c'est  aussi  à quoi  Kepler  ar- 
rive (*).  Dans  le  langage  astronomique,  le  produit  nt  s’appelle 
Y anomalie  moyenne , quelle  que  soit  la  loi  de  variabilité  du  mou- 
vement circulatoire  réel  auquel  on  en  fait  l'application. 

L’équation  (1) , telle  que  nous  venons  de  l'obtenir,  suppose  que 
les  deux  arcs  nt,  u,  sont  pris  sur  une  circonférence  de  cercle 
dont  le  rayon  est  égal  à l’unité  de  longueur,  et  qu’ils  sont  expri- 
mes en  parties  de  ce  rayon.  Si  l’oit  veut  les  y introduire  exprimés 
en  parties  de  quelque  autre  unité  conventionnellement  choisie  , il 
sera  toujours  nécessaire  de  conserver,  au  rapport  abstrait  que  cha-- 
cun  d’eux  représente,  la  même  valeur.  On  devra  donc  y remplacer 
le  dénominateur  1 par  le  rayon  du  cercle  plié  en  arc,  et  exprimé 
en  parties  de  l’unité  adoptée.  Par  exemple,  si  les  arcs  désignés  par 
nt,  u , doivent  être  énoncés  en  secondes  de  la  graduation  sexagé- 
simale du  cercle,  il  faudra  remplacer  leurs  symboles  par  >'-l,  1 ; 

R R 

R"  étant  le  nombre  dont  le  logarithme  tabulaire  est  5 , 3 1 44a^ 1 > 
comme  nous  l’avons  établi  tome  III,  page  62.  Alors  l'équation, 
debarrassée  de  ce  dénominateur,  prendra  la  forme 

(l)  nt  = 11  + It"csin». 

C'est  ainsi  qu'on  l’emploie  habituellement  pour  des  évaluations 
angulaires.  Le  produit  H"  r s’appelle  improprement  Y excentricité 
expi  imée  en  secondes  de  degré. 

74.  D’après  cela,  si  l’on  [Mise  une  loi  quelconque  de  circulation 
comme  ayant  hypothétiquement  lieu  , dans  une  orbite  circulaire, 
il  devient. bien  facile  de  savoir  si  le  mouvement  qu'elle  assigne  au 

(■;  l)e  mvltbin  sn-lhc  Mm  ns,  cap  Xl,,|>;i|;  Ig  j , 1er  alinea 
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rayon  vecteur,  fait  décrire  à ce  rayon  autour  «Ju  soleil  des  aires 
proportionnelles  au  temps.  Car  il  suflit  d'examiner  si  l'expression 
de  nt  et  u,  ipti  en  résulte,  satisfait  ou  ne  satisfait  pas  à l'équa- 
tion (l)  Prenons  avec  Kepler,  comme  exemple,  l'hypothèse  de 
l'excentrique  à equant  dont  je  spécifie  les  conditions  dans  la  fi  g.  17. 
Elle  est  semblable  à la  fig.  16,  si  ce  n'est  que  le  mouvement  angu- 
laire autour  de  l'équant  F'  s’v  trouve  détermine  et  astreint  à être 
uniforme.  Conséquemment,  si  l'on  mène  la  droite  MF',  à un  in- 
stant quelconque , l'angle  AF'M  devra  avoir  pour  valeur  nt,  le 
coefficient  n étant  tel  que  nous  l’avons  introduit  dans  notre  équa- 
tion de  condition  (1).  Ceci  donne  immédiatement  la  relation  de 
nt  à u , dans  l’hypothèse  de  mouvement  que  nous  considérons. 
En  effet,  l’angle  F' MC  y est  évidemment  nt  — «;  et  si  l'on  mène 
F'Q  perpendiculaire  sur  CM,  cet  angle  sera  donné  par  le  triangle 
rectangle  F'M  Q,  dans  lequel  le  côté  F'Q  sera  nrsin u , et  le  côté 
MQ  sera  tt(  1 — ecosu).  On  en  conclura  donc 

csin  u 

nt  — u \ — 

1 — ecosu 

l’angle  nt  — a se  trouve  ainsi  être  d’un  ordre  de  petitesse  propor- 
tionnel à celui  de  l’excentricité  r,  comme  cela  était  facile  à pré- 
voir. D’après  cela  nous  pouvons  l’extraire  de  sa  tangente  par  la 
série  indiquée  tome  III , page  60,  ce  qui  donnera 

nt — u esinn  , e’sin’K 

R”  1 — ecosu  1 (1  — r cos  u y 

R"  représente  le  rayon  des  Tables  exprimé  en  secondes.  Pour  l’é- 
preuve que  nous  voulons  faire  , il  suffira  de  développer  le  second 
membre  jusqu’aux  puissances  de  r’  inclusivement , car  la  discor- 
dance avec  l’équation.  (1  ) va  être  déjà  sensible  dans  les  termes  de 
cet  ordre.  En  effet , lorsqu’on  s’v  borne,  le  terme  qui  exprime  la 
première  puissance  de  la  tangente  suffit.  Or,  en  le  développant 
par  la  division,  il  devient  esinn  -+-  e’sin  ncosu  ; ce  qui  équivaut 
à esinn  Jc’sinïn;  et  l’on  a finalement 

nt  = « -f-  R" esinn  -h-,  R'  e’sinan. 
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I. "expression  complète  de  nt  s'obtiendrait  aisément  par  le  procédé 
de  Lagrange  qui  consiste  à n'effectuer  les  développements  qn’après 
avoir  remplace  les  sinus  et  cosinus  par  leurs  expressions  en  ex- 
ponentielles imaginaires;  et  l’on  trouverait  ainsi: 

nt  = it  - 1-  R"e  sin  u -4-  j R'V’sin  lu  -r-  j R'V1  sin  3«,  . . . 

Mais  la  seule  manifestation  du  terme  de  l'ordre  e’  suffit  pour  ré- 
preuve que  nous  avons  voulu  effectuer 

Son  adjonction  aux  deux  premiers  montre  que  l’hypothèse  de 
l’excentrique  à equant  ne  fait  pas  décrire  au  rayon  vecteur  de 
l’astre  des  aires  exactement  proportionnelles  au  temps.  La  diffé- 
rence est  exprimée  approximativement  en  secondes  par  le  terme 
-J-R"c’sin  air,  qui,  remis  sous  sa  première  forme  e'  sin  «cosu  , re- 
présenté le  double  de  l’aire  du  triangle  CQF'  ou  de  son  équiva- 
lent CKS , réduite  dans  le  rapport  de  a’  à i . Cette  différence  de-  • 
vient  nulle  aux  quatre  points  de  l’orbite  A,  B,  P,  D,  où  les  valeurs 
de  l’angle  « sont  o",  tjo°,  1 8o°,  270°.  Elle  atteint  au  contraire  scs 
uiaxima  dans  les  points  intermédiaires  que  l’on  appelle  les  octants, 
quand  « devient'45",  135",  22.5",  325°;  ce  qui  rend  sin?..»  égal 
à 1.  Alors  elle  s’élève  à db  jR'V*.  Pour  l’évaluer  en  nombre?, 
il  faut  remplacer  le  rapport  e par  la  fraction  «le  l’unité  qui  l’ex- 
prime, et  achever  le  calcul  avec  la  valeur  de  R"  qui  convient  à 
la  graduation  du  cercle  que  l’on  veut  adopter.  Par  exemple,  ad- 
mettons, comme  Kepler,  que  e soit  0,01800  dans  l’orbe  terrestre, 
et  o,ot)2(>4  dans  l’orbe  de  Mars.  Avec  ces  données,  on  obtient, 
en  secondes  sexagésimales, 

pour  la  terre  j R"  e 1 = 33’ , 4 > 5, 
pour  Mars  4 8”  = 885''=  1 4#  *5". 

Képler  évalue  le  premier  maximum  à 33",  et  il  dit  qu’il  est 
bien  plus  fort  dans  l’orbite  de  Mars  ( *). 

7 i».  Quand  iï  se  crut  assuré  de  connaître  exactement  la  position 
«le  l'aphélie  de  Mars,  la  longueur  du  diamètre  qui  va  de  l’aphelie  au 
périhélie,  et  l’excentricité,  il  tenta  une  épreuve  inverse  de  la  précé- 
dente. Ayant  pris,  dans  l’origine,  pour  base  de  son  travail  sur  Mars, 


(*)  Dr  motibus  Marti*,  cap-  \MII  , p»g.  ‘Ato. 
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douze  oppositions  Je  celle  planète,  qui  avaient  été  observées  par 
Tyeho  et  par  d’autres  astronomes1,  entre  les  années  i58oet  1604,  il 
les  avait  liées  par  une  hypothèse  analogue  à celle  de  l’excentrique 
à équant,  mais  d’un  empirisme  plus  général  qui  reproduisait  nu- 
mériquement les  longitudes  dans  les  limites  de  précision,  ou,  si 
■l’on  veut,  d'incertitude,  que  les  observations  de  ee  temps  com- 
portaient. J’en  ai  donné  une  idée  abrégée  dans  le  tome  IV, 
pages  43 1 et  suivantes.  Il  pouvait  donc  considérer  cette  hypothèse 
comme  fournissant  une  représentation  du  mouvement  de  longi- 
tude, sinon  rigoureuse,  au  moins  très-approximativement  fidèle  ; 
de  sorte  que  les  lois  physiques  véritables,  si  l’on  réussissait  à les 
découvrir,  devaient  nécessairement  s’v  accorder,  ou  en  différer 
très-peu  dans  leurs  résultats.  Il  se  proposa  de  soumettre  à cette 
comparaison  , l’hypothèse  qui  ferait  mouvoir  Mars  sur  la  circon- 
férence d’un  cercle  excentrique,  dans  lequel  son  rayon  vecteur 
décrirait  autour  du  soleil  des  aires  proportionnelles  au  temps, 
condition  qui  s’était  établie  dans  son  esprit,  avec  le  caractère 
d’une  vérité  physiquement  nécessaire.  Tous  les  éléments  de  celte 
epreuve  étaient  dans  ses  mains  (*). 

En  effet,  reprenons  la  fig.  16.  SoitM  la  position  du  mobile  après 
le  temps  t , écoulé  depuis  son  passage  par  l’aphélie  A.  La  condi- 
tion que  les  aires  décrites  autour  de  S,  soient  proportionnelles  au 
temps,  déterminera  , pour  le  temps  t,  l’anomalie  excentrique  11, 
par  l'équation 


( 1 ) «f  = 11  -t-  R"  c sin  u ; 

menant  ensuite  SK , perpendiculaire  sur  MC  prolonge , l’angle 
CMS  , que  je  nomme  w,  sera  donné  par  la  formule 


(*) 


c sin  u 

tang  v — — ; 

1 -t-  e cos  u 


de  là  on  tirera  <»,  soit  directement  par  le  calcul  trigonométrique  , 
ou  par  la  sérié,  ' 

v — R"  e sin  u — j R"  sin  2 « -f-  j-  R"  c'  sin  3 «... . 


{*)  De  mohhus  sic I tic  Unrlts,  cap.  \l.Ill  , pag.  jiq. 
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Alors  l'angle  « riant  extérieur  an  triangle  CMS,  l’expression  do 
l’anomalie  xrraie  ASM  , ou  v , sera 

(3)  e — n — w — rit  — R"  rsin  « — w; 

d’où 

e — fit  = — R"e  sin  u — w. 

e — nt  constitue , en  langage  astronomique,  l'équation  tlu  centre, 
ou  encore  l’ équation  de  l’orbite.  Elle  contient  ici  deux  parties  d’o- 
rigines distinctes.  La  première  U"  e sin«,  provient  de  la  loi  qui 
règle  le  mouvement  circulatoire.  Kepler  l’appelle  Y équation  phy- 
sique. L'autre  «,  résulte  île  ce  que  le  rayon  vecteur  héliocen- 
trique  SM  ou  r,  ne  part  pas  du  centre  C,  mais  du  point  S,  situé 
hors  du  centre  à la  distance  SC  ou  ae;  ce  qui  crée  une  véritable 
parallaxe  optique  SMC , ou  u , qu’il  faut  retrancher  de  u pour 
avoir  Kepler  appelle  cet  angle  w l'équation  optique  Quoique 
ces  dénominations  ne  soient  plus  usitées,  il  faut  les  connaître 
pour  les  comprendre,  car  elles  reviennent  sans  cesse  dans  son 
livre.  D'ailleurs  elles  caractérisent  avec  beaucoup  de  justesse  les 
deux  causes,  qui  s’opposent  à ce  que  l'angle  v croisse  propor- 
tionnellement au  temps;  et  la  distinction  que  Képler  a su  faire 
de  leur  diverse  nature,  est  une  des  idées  qui  lui  a été  le  plus  utile 
pour  apprécier  exactement  leurs  effets  propres. 

Enfin  le  même  triangle  rectangle  SKM  , donne  aussi  l’expres-  > 
sion  générale  du  rayon  vecteur  SM,  ou  r,  qui  est 

( i -4-  c cos  « ) 

COS  U 

Ces  quatre  formules  contiennent  tout  ce  qui  est  nécessaire  pour 
étudier  l’hypothèse,  et  en  comparer  les  conséquences  aux  obser- 
vations. En  effet,  le  temps  t étant  donné,  l’équation  transcen-  ’ 
liante  (i  fera  connaître  l’angle  u , soit  par  des  essais  numériques, 
soit  par  des  séries,  comme  je  l’expliquerai  plus  en  détail  lotit  à 
l’heure.  Lorsque  « sera  ainsi  trouvé-,  on  obtiendra  aisément  v et 
r,  c’est-à-dire  les  deux  coordonnées  heliorentriques,  dont  la  réu- 
nion détermine  la  position  de  l’astre,  pour  le  temps  t.  Il  ne  res- 
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lera  plus  qu'à  voir  si  leurs  valeurs  s’accordent  aveu  celles  que 
l'observation  fournit. 

Kepler  n'applique  celte  épreuve  qu’aux  .anomalies  vraies  e j car 
il  avait  antérieurement  reconnu  que  le  mode  empirique  de  calcul 
qu’il  avait  établi  sur  les  oppositions  observées,  ne  reproduisait 
pas  fidèlement  les  distances  r.  En  outre,  pour  échapper  aux  diffi- 
cultés d’analyse  que  présente  la  résolution  de  l’équation  (i)  il  prend 
comme  données  les  valeurs  connues  de  a,  dont  il  calcule  aisément 
les///,  pour  l’excentricité  trouvée  0,09264  ; et  il  compare  les 
valeurs  de  e qui  s’en  déduisent  à celles  qui  correspondent  aux 
mêmes  rit,  dans  la  représentation  empirique  des  observations. 
Voici  le  tableau  des  comparaisons  qu'il  a ainsi  effectuées,  et  l’on 
en  comprendra  sans  difficultés  tous  les  details  ; je  néglige  les  frac  - 
lions  de  seconde  comme  lui. 


t 

si»». 

im. i)  cane. 
ni 

AlSOMAt  II 

rirrn- 

Iriquc. 

II 

tQUATIO* 
pli  j-siqtle, 

HV  «in  u 

tQl'ATlON 

optique- 

•t* 

A8tfMt.II 

vraie 
eonclue 
Je  l lijpoll.cM- 
plipiqur, 
dan*  l’orbite 
t irculaire. 

t* 

tNOXALII 

vraie 

tlon  née  par  la 
représentation 
empirique 
d,“ 

observations 

IICÙ 
■ «le  la 

rt-|>rc»riilatioo 

empirique. 

0 

O / H 

_ ,°.  / V 

0 t (t 

0 t it 

i)>. *18.28 

5.18.28 

5. 17.34 

84.42  2(i 

84.42.  a 

—0.  0.24 

4^.45  12 

45 

3.43.12 

3 . 3 1 . 5 

41.28.55 

4i.2o.33 

—0.  8.22 

1 33,45-  1 2 

.là 

3 . 4.*  • 1 2 

4.  0.35 

, 

1 3o . 5i) . 2.5 

.3i . 7.26 

-+~o . S . 1 

i 

Kepler  ne  regarde  pas  comme  supposable  que  son  hypothèse 
empirique  puisse  donner  des  erreurs  occasionnelles  de  8'  dans 
les  longitudes,  étant  construite  sur  lin  grand  ensemble  d’oppo- 
sitions qu'elle  reproduit  fidèlement.  Il  n’admet  pas  davantage 
queTon  puisse  contester  le  principe  physique  de  la  proportion- 
nalité des  aires  au  temps.  Ces  deux  points  acceptes,  il  ne  lui 
reste  plus  qu'un  seul  élément  susceptible  de  suspicion  légitime. 
C’est  la  éirrularité  de  l'orbite,  déjà  rendue  pour  lui  fort  douteuse 
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par  les  essais  que  j'ai  mentionnés  § 61.  il  voit  donc  l'indispensa- 
ble nécessite  de  soumettre  celte  supposition  à une  épreuve  géo- 
métrique décisive;  et  c'est  ainsi  qu’il  est  conduit , de  doute  en 
doute,  à reconnaître  la  fausseté  d’un  préjugé  adopté  depuis  deux 
mille  ans  sans  examen. 

70.  Je  rapporterai  tout  à l’heure  les  détails  de  celte  remar- 
quable démonstration.  Mais  je  dois  d’abord  retourner,  pour  un 
moment , au  sujet  que  nous  venons  de  traiter,  afin  d’établir  deux 
résultats  qui  s’y  rapportent,  et  dont  nous  aurons  besoin  plus  tard. 

Le  premier  nous  fait  revenir  à la  Jîg.  16,  considérée  au  seul 
point  de  vue  du  mouvement  dans  les  orbites  circulaires,  quelle  que 
soit  d ailleurs  la  loi  par  laquelle  ce  mouvement  y est  réglé.  On 
demande  d'assigner  généralement  dans  une  telle  orbite  la  lon- 
gueur du  rayon  vecteur  SM  ou  r,  qui  correspond  à une  anomalie 
vraie  v,  supposée  connue.  Ce  problème  est  très-facile.  L’ex- 
pression de  r s’obtient  tout  de  suite  en  partageant  la  longueur 
totale  en  deux  segments  SM  , MN,  par  une  perpendiculaire  CN  , 
menée  du  centre  C sur  sa  direction.  En  effet,  dans  le  triangle  rec- 
tangle SCN  , dont  l’hypoténuse  SC  a pour  valeur  ac,  le  côté  SN, 
un  des  segments  cherchés , est  ac  cos  « , et  le  côté  CN  est  ac  sin  v. 

Ainsi  l’autre  segment  MN  est  (a1  — aV*  sin2  e)\  On  a donc  en 
somme 

. i 1 

r — ac  cos  v a ! I — c'  sin’  e ( 1 . 

Le  caractère  toujours  fractionnaire  de  e , permet  de  développer 
le  radical  en  une  série  rapidement  convergente,  que  l’on  peut 
même  borner  aux  termes  de  l’ordre  e',  les  suivants  n’ayant  que 
des  valeurs  qui  seraient  insaisissables  par  les  observations , surtout 
par  celles  dont  Képler  pouvait  disposer.  En  s’arrêtant  à cette  li- 
mite, on  obtient  finalement 

r=  a + ac  cos  v — j ac 1 sin’  v — J ac1  sin1  c. 

Si  l’on  prend  par  exemple  e = 0,09264  ; et  a = 1 52640 , cpmme 
Képler  le  fait  pour  Mars,  le  terme  en  e1  ne  s’élève  qu’à  i ,4° » 
dans  son  maximum.  Cette  expression  de  r va  nous  servir  dans  le 
paragraphe  qui  suivra  celui-ci. 
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77.  La  deuxième  remarque  porte  sur  ta  résolution. de  l’équa- 
lion  iranscendante 

(i)  nt  — u R"  r sin  u , 

quand  on  demande  d'en  extraire  l'anomalie  excentrique  »,  qui 
correspond  à une  anomalie  moyenne  nt,  que  l’on  suppose  donnée. 
L’analyse  moderne  opère  eette  extraction  par  une  série  ordonnée 
suivant  les  puissances  ascendantes  de  r,  qui  se  trouve  avec  sa  dé- 
monstration , au  tome  Ier  de  la  Mécanique  céleste.  Il  est  facile  de 
voir  directement  que  les  trois  premiers  termes  doivent  être 

[ i ] u=  nt  — R"  c sin  nt  4-  -y  R"  e'  sin  a nt. 

Les  suivants  contiennent  les  sinus  de  l'arc  nt  et  de  ses  multiples 
diversement  associés  sons  des  formes  linéaires  ; mais,  à défaut  de 
cette  série , que  Képler  ne  pouvait  pas  connaître , on  peut , comme 
il  le  dit  lui-même,  trouver  numériquement  u par  des  essais, 
dont  les  résultats  peuvent  être  rendus,  finalement,  aussi  exacts 
qu’on  le  désire.  Leur  régularité  s’assurera  en  procédant  de  la  ma- 
nière suivante,  nt  étant  donné,  on  calculera  d’abord  « par  son 
expression  approximative  [i].  Cette  valeur,  que  je  nomme//,, 
étant  substituée  pour  u , dans  le  second  membre  de  l'équation  ( i }, 
donnera  une  valeur  île  nt  que  je  nomme  nt„  laquelle  sera  nécessai- 
rement différente  de  la  proposée,  mais  toujours  peu  différente, 
puisque  u n’est  fautif  que  dans  les  puissances  de  c supérieures  à I» 
dcuxièipe.  Formant  donc  nt  — nt,,  que  je  nomme  4-t,  nt  sera 
nt,  4-  r;  et,  comme  r sera  un  très-petit  arc,  la  valeur  exactc’de 
« devra  être  de  la  même  forme  //»  4-  x,.  l'arc  inconnu  x qui  la 
complète  étant  pareillement  très-petit.  Substituez  ces  nouvelles 
expressions  dans  l’équation  (i),  en  y mettant  pour  sin  (//, -4-x), 
son  équivalent  sin  //,  4-  cos  u,  sin  x — 2 sin  /t,  sin’  J x ; vous  aurez 
en  résultat 

nt,  -t-  r = u,  4-  R”  c sin  «,  4-  x 4-  R"  ccos  u,  sin  x 
— 2 R"  e sin  z/,sin’  ~jt. 

Les  portions,  indépendantes  des  termes  correctifs , disparaissent 


t 
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des  deux  membres,  par  équivalence,  et  il  reste 

r = x R"  e cos  u,  sin  x — 2 R"  e sin  u,  sin’  -J  x. 

L'arc  x étaDt  nécessairement  fort  petit , on  peut  profiter  de  cette 
circonstance  pour  le  faire  sortir,  sans  notable  erreur,  de  dessous 

X JC* 

les  symboles  de  sinus,  en  écrivant  —,  au  lieu  de  sin  x;  et  | -gv,’ 

au  lieu  de  sin1  ^x.  En  outre,  il  ne  se  montre  différent  de  r que 
par  des  quantités  de  l’ordre  r,  ce  qui  nous  permet  de  faciliter 
son  extraction  , en  remplaçant  son  carré  x'  par  rx  dans  le  der- 
nier terme  du  second  membre  qui  est  le  moins  sensible  de  tous , 
et  mérite  à peine  d’être  conservé.  Alors,  l’équation  corrective 
prend  cette  forn>e  plus  simple  : 

r = x ' 1 4-  c cos  u,  — J e — sin  tt,  1 = r(i+«). 

I K ) 

La  quantité  que  je  désigne  ici  |>ar  a,  se  calculera  aisément , étant 
formée  de  deux  petits  termes.  Quand  elle  sera  trouvée , on  en 
déduira 

r a 

I -f-  oc  I -t-  oc 

et  par  suite  on  obtiendra  u0-f-  x,  ou  u\ , qui  sera  la  valeur  cor- 
rigée de  u.  Pour  la  vérifier,  on  l'emploiera  dans  le  second  membre 
de  l’équation  (1),  ce  qui  donnera  une  nouvelle  valeur  de  nique 
je  désigne  par  ni', , laquelle  devra  se  trouver  égale  à la  valeur 
assignée,  ou  n’en  différer  que  de  quantités  négligeables.  S'il  en  était 
autrement,  on  formerait  la  différence  nt  — nt\,  que  l’on  nom- 
merait r'  et  l’on  opérerait  sur  celle-ci  comme  sur  la  première  avec 
bien  plus  d'avantage.  Mais  cette  seconde  opération  ne  sera  jamais 
nécessaire  dans  les  applications  aux  planètes.  Car,  même  en  exagé- 
rant l’excentricité  e,  jusqu’à  la  faire  égale  à o,a5,  t ' s’élèvera 
tout  au  plus  à quelques  dixièmes  de  seconde,  dans  des  cas  fort 
rares;  et  alors  la  correction  x'  de  u’  s'obtiendrait  presque  sans 
calcul,  en  prenant  seulement 

x'  = t'  — x'e  cos 

12. . 
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Je  place  ici  en  note  deux  exemples  numériques , qui  ont  été 
choisis  par  Dclambre,  comme  offrant  des  épreuves  extrêmes  de  la 
recherche  de  u quand  rit  est  donné.  On  verra  que  la  valeur  de  u 
s'obtient  par  la  méthode  précédente  , avec  autant  de  rapidité  que 
de  précision,  même  dans  ces  cas  de  difliculté  exagérée,  sans  qu’il 
soit  besoin  de  recourir  à la  rectilication  de  x(*). 


(*)  l.a  «cric  de»  operations  qu’il  s’agit  d’off ootuer  est  repi  ce  par  les  tor- 
mules  suivantes  : 

(1)  nt  =b  -+-  B'e  sin  u , 

[il  b,  = ni  — R"e  sin  itl-H  j R'e’ain  an», 

nt,  = «,-+-  R"e  sin  u, , 

e. 

ni  — nt0  = r , u — ut  x,  a = e co*  u — — — 7 sin  w, , 
a 7 

~ I -+-  a 

On  suppose  e = o,afi  ; et  Ton  emploie  la  graduation  sexagésimale  du  cercle; 
on  a ainsi 

log  e = 1 ,3979400»  log  R*  = 5,3.44a;,., 

et,  par  suite, 

log  R*e  = 4»7 1 , 

log  i R"  e*  = 3,809^751 , 

>°C  =7~,  78*4849. 


Ce  sont  les  logarithmes  de  toutes  les  constantes  du  calcul  numérique, 
lesquelles  sont  ainsi  données  en  secondes  de  degré.  On  demande  que  les  éva- 
luations des  angles  calculés  soieut  rendues  exactes,  jusqu'aux  dixièmes  d« 
seconde  inclusivement. 

i*r  Exemple.  — On  donne  nt  = i35°;  et  l'on  demande  u.  Voici  la  succes- 
sion des  résultats: 


— R*e  sin  ni  = — 

0 f n 

10.  7.4^,807 

\ R"e*  sin  an.s;  — 

1.47. *5, 773 

Somme  — 

1 1 .55.  8,58o 

nt  sc 

i35.  0.  0 

t*3.  4.51.4a 

R"e  sin  = 

n.  0.  7,33 

Somme  nt,  = 

i35.  4-58,75 
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7U.  J’arrive  enfin  à celte  démonstration  mémorable  j>ar  la- 
quelle Kepler  parvint  à constater  avec  une  évidence  indubitable 


e cod  u0  = — o , i3645  583 

e 

r tt.  T 6111  !<.=:-+-  0,0001  » ITO 

■j  K # ' 

a = — o,i  363o  /|  1 3 


o / • 

*=  — o.  5.45,897 
u,  = 12}.  4.51 ,42 


H"  e sin  u',  — 

»*'.  = 

ni  — 


122.59.  5 , :Vjî 
12.  o 54,4711 

134.59.59,99} 

i35.  o.  o 


: — — lîVto- 


r'  = -f-  o’,oo7  négligeable. 


•i*  Exemple.  — üo  donne  ni  = 96°,  cl  un  demande  u. 


— R”e  tin  ni  = — 
-*  J R"  e’  sin  2 ni  = — 

14.14.43,706 
0.22.20, i5a 

Somme  — 

nt  = 

14.37.  3,858 
96- 

“.= 
R'e  sin  vt  = 

'81 .21.56,142 
'4-  9 44,011 

nt,= 

g5.32.4o,  \!\i 

t — -t-27'.  i9",858  = -t- 1639", 858. 

c cos  u,  — ■+■ 

0 ,03746  o354 

0 ,00098  2554 

« = -t- 

o,o3647  7800 

=-o'-57",7  '*■  ' 

1 *+*« 

•=  H 

Il  II 
- + 

O , „ 

O. 26.  TJ,  1 45 

81 .22. 56,  i4? 

R'e  sin  u',  = 

81.49.18,287 
■4.10.41 ,788 

nl,= 

96.  0.  0,075 

?'  = — o"9orjb  négligeable. 

Un  avantage  do  colle  mélbode  consiste  à ne  recourir  que  le  moins  pos- 
sible auiTablesde  sinus.  Pour  une  opération  spécula  tire,  où  l'on  veut  pousser 
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que  l’orbite  île  Mars  différait  d’une  circonférence  de  cercle,  et  à ' 
découvrir  comment , dans  quel  sens , elle  en  différait.  11  obtint  ces 
deux  faits  si  longtemps  ignorés,  en  rassemblant  dans  une  même 
construction,  pour  ainsi  dire  graphique,  les  longueurs  et  les  di- 
rections des  rayons  vecteurs  héliocentriques,  qu’il  avait  conclus 
des  observations.  Ce  procédé,  en  quelque  sorte  ex  péri  mental,  s’il 
l’eût  employé  sans  déviation,  de  prime  abord,  aurait  pu  le  con- 
duire tout  droit  à l’ellipse,  comme  on  le  verra,  quand  nous  en 
ferons  usage  pour  déterminer  l’orbite  de  Mercure.  Mais  les  incer- 
titudes des  observations,  dont  Kepler  pouvait  disposer,  et  les  diffi- 
cultés matérielles  qu’il  avait  à en  trouver  dont  la  combinaison  put 
lui  donner  les  rayons  vecteurs  héliocentriques , par  la  méthode  de 


les  appréciations  jusqu'aux  fractions  de  seconde,  comme  nous  venons  de  I© 
faire,  il  est  commode  d’employer  les  Tables  de  Uagay,  qui  donnent  les  loga- 
riihmos  des  sinus,  cosinus,  etc.,  explicitement  de  seconde  eu  seconde,  pour 
tous  les  degrés  du  quart  de  cercle.  Cela  facilite  singulièrement  l'évaluation 
des  parties  proportionnelles,  auxquelles  on  se  trouve  obligé  d'avoir  égard, 
pour  arriver  au  degré  de  précision  que  nous  avons  voulu  atteindre.  A celte 
occasion  je  ferai  remarquer  que,  si  la  valeur  donnée  de  nt  contenait elle- 
même  des  fractions  de  seconde  , il  serait  très-inutile  d'en  tenir  compte 
pour  former  la  valeur  de  u#,  qui  doit  seulement  être  proche  do  ni.  Il  no  fau- 
drait prendre  de  celle-ci  que  la  partie  entière,  dont  le  sinus  el  le  cosinus 
logarithmiques  sont  donnés  immécl.atement  par  les  Tables. 

Inéquation  (1),  qui  établit  la  proportionnalité  des  aires  aux  temps,  a en- 
core lieu  dans  le  mouvement  dc9  comètes  , mais  avec  des  valeurs  de  l'excen- 
tricité généralement  très-grandes , si  grandes  même,  que  e s'y  trouve  sou- 
vent peu  inférieur  à 1.  Dans  de  tels  cas  les  astronomes  prennent  d'abord 
pour  données  le»  valeurs  de  u,  espacées  à de  petits  intervalles,  de  10'  en 
10' par  exemple,  et  ils  calculent  directement  les  valeurs  de  ni,  qui  y cor- 
respondent ; après  quoi  ils  rassemblent  tous  ces  résultats  en  une  Table  nu- 
mérique qui  présente  la  relation  exacte  de  n/à  u pour  chacune  des  inter- 
mittences qu'ils  ont  choisies.  Alors  les  places  intermédiaires  se  remplissent 
habituellement  par  de  simples  interpolations,  dont  les  résultats  se  vérifient 
par  le  calcul  direct.  Mais,  à defaut  d'une  telle  Table,  les  formules  que  je 
viens  d'exposer  serviraient  encore  dans  ces  cas  de  grandes  excentricités,  si, 
connaissant  seulement  un  couple  de  valeurs  ntt  el  qui  se  correspondent, 
on  voulait  avoir  celle  de  u qui  répond  à un  autre  nt,  séparé  de  n /„  par  un 
intervalle  de  douze  ou  quinze  minutes  de  degré.  On  peut  vérifier  aisément 
cette  assertion,  en  l'éprouvant  par  le  calcul  direct  pour  quelque  tuteur  de  c 
fort  grande,  par  exemple  pour  e—o.tj. 
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calcul  qu’il  employait , devaient  le  détourner  de  chercher  à con- 
struire ainsi , par  points , l'orbite  entière  de  Mais.  Peut-être  aussi, 
en  voyant  que  les  hypothèses  anciennes  ne  s’écartaient  que  peu 
«les  lieux  réels,  pensait-il  que  des  modifications  légères  suffiraient 
pour  les  y adapter  complètement,  sans  se  jeter  dans  «le  nouvelles 
tentatives  qui  en  auraient  été  tout  à fait  indépendantes. 

C’est  pourquoi  il  se  résolut  seulement  à faire  une  épreuve,  qui 
lui  découvrit,  sans  incertitude,  eu  quoi  l’orbite  réelle  de  Mars 
s’écartait  «le  la  forme  circulaire.  Le  procédé  qu'il  employa  est  _ 
représenté  graphiquement  par  la  fi  g.  <8. 

Déjà,  dans  le  § Cl,  page  142,  on  a vu  «pi’il  avait  obtenu  trois 
rayons  vecteurs  héliocenlriques  deMars,  avant  leurs  longitudes 
connues,  et  détermin«x.*s  dans  l’orbite,  pour  une  époque  com- 
mune, celle  du  3 1 octobre  i5cjo.  Postérieurement,  comme  on  l'a 
vu  encore,  Jj  04,  page  i5i,  il  avait  obtenu  par  une  méthode  pa- 
reille les  distances  aphélie  et  périhélie , ainsi  que  la  longitude  «(<• 
l’aphélie,  égale  à 1 4i>"  3tj'  qb”,  pour  le  21  novembre  i588.  De 
là,  jusqu’au  3i  octobre  1 5«)o , il  y a deux  années  complètes  moins 
22  jours  pendant  lesquels  la  longitude  de  l’aphélie  a dû  s’accroître 
de  a'  , en  faisant  son  mouvement  annuel  de  64",  comme 
Kepler  l’admet.  Avec  cette  addition , la  longitude  précitée  de- 
vient i48°4i'  5o",  à la  même  date  pour  laquelle  on  a évalué  l«s 
trois  rayons  vecteurs.  Kepler  lui  attribue  10"  de  moins,  ce  qui 
est  sans  importance;  et  j’adopterai  son  évaluation  , pour  le  suivre 
de  plus  près  dans  scs  calculs.  Les  directions  relatives  de  ces  di- 
verses lignes  sont  représentées  dans  leurs  positions  naturelles,  sur 
la  f/g.  18,  qui  est  construite  dans  le  plan  de  l’orbite.  ST,  est 
une  droite  menée  du  soleil  S,  au  point  équinoxial  T,  de  l’époqne 
commune,  reportée  sut  l'orbite  à partir  du  nœud  ascendant  selon 
la  convention  faite  § CI,  page  iqs,  pour  servir  d’origine  aux  lon- 
gitudes comptées  dans  l’orbite.  Alors,  la  distance  aphélie  SA  se 
place  relativement  à la  ligne  ST,  d’après  sa  longitude  trouvée 
tout  à l’heure  ; et  la  même  opération  , appliquée  aux  trois  rayons 
vecteurs  du  § Cl  , donne  également  leurs  directions  respectives 
SM(,>,  SM(‘>,  SM!5*,  ainsi  que  leurs  distances  angulaires  à l’aphé- 
lie A,  c’est-à-dire  1rs  anomalies  vraies,  qui  leur  correspondent. 
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Portant  alors  sur  SA,  l’excentricité  SC  ou  ac  , qui  a été  détermi- 
née § OS,  page  .52,  Kepler  décrit  autour  du  centre  C,  avec  le 
rayon  CA  ou  a,  une  circonférence  de  cercle  qui  coupe  toutes  les 
droites  ainsi  réparties  autour  de  S.  Les  deux  points  d'intersection 
A,  P,  appartiennent  donc,  par  construction,  à l'orbite  réelle  de 
Mars;  mais  les  trois  autres  MO,  MO,  M<3>,  appartiennent  au  cer-* 
cle  excentrique,  décrit  du  centre  C.  Or,  leurs  anomalies  vraies 
autour  de  SA  étant  connues,  on  peut  calculer  les  longueurs 
Rb',  RO,  JIP)  des  trois  rayons  vecteurs  qui  vont  y aboutir  sur  la 
circonférence  de  l’excentrique.  Car,  dans  le  § 76,  page  177,  nous 
avons  établi  une  formule  qui  les  donne,  d'après  ces  anomalies. 
Ce  calcul  étant  fait,  Képler  porte,  sur  les  mêmes  directions  res- 
pectives, les  trois  rayons  vecteurs  l.éliocenlriques  rO,  rO),  /■!*>, 
qu’il  a reconnu  appartenir  à l’orbite  réelle.  Il  les  trouve  tous  trois 
plus  courts  que  leurs  analogues  RO,  RO,  R(»)  ; et  doutant  plus 
qu’ils  s’écartent  davantage  des  sommets  A,  P.  De  là  il  conclut  que 
l’orbite  réelle  de  Mars  est  une  courbe  ovale , comprise  tout  entière 
dans  la  circonférence  de  l'excentrique  avec  laquelle  elle  n’a  de 
commun  que  les  deux  sommets  A,  P. 

Voici,  dans  un  même  tableau,  l’ensemble  des  données  et  des  ré- 
sultats qui  ch  dérivent.  Le  tout  se  comprendra  sans  difficulté.  Je 
dois  seulement  avertir  que,  pour  rendre  aisément  perceptibles, 
sur  notre  fig.  .8,  les  inégalités  de  longueur  que  je  viens  de  signa- 
ler, je  les  y ai  fo. t exagérées;  et  j'ai  fait  l’orbite  réelle  beaucoup 
plus  distante  du  contour  de  l’excentrique  qu’elle  ne  l’est  réelle- 
ment. Mais  on  appréciera  les  vraies  valeurs  d’après  les  nombres 
que  le  tableau  leur  assigne. 
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\ 

UCII 

LONG VIL» 

du  rayon 

toKatitcis 

déterminée» 

Lt  t’Il 

UCII 

ANOMAUX* 

KXCKS 

DESIGNATION 

de*  rayon»  «eeteor*  réel» 
[ «le  l’orbite  de  Mar*, 
qui  sont  porté* 

, sur  la  Jig.  18. 

par 

l’observation  , 
rt  exprimée* 
en  partir»  du 
rayon  moyen 
de  l’orbe 
terrestre  pri» 
pour  unité. 

LOMCITVOKS 
•lau*  l’orbite, 
comptées 
du  point 
équinoxial 
fixe  T o- 

vraie», 
comptée» 
de  l’aphélie 
dan* 

le  meme  *en* 
que  le* 
longitude». 

excentrique 
correspon- 
dant à 
chacune 
de  ce» 
anomalies 
vraie*. 

du  rayon 
vecteur 
excentrique 
sur  le  rayon 
secteur  réel 
de  Mar». 

r 

l 

v 

R 

H — r I 

1 Distance  aphélie 

1 ,66780 

0 / U 

1 48  41  4° 

0 / n 

0.  0.  0 

1 ,66780 

✓ ’ 

0,00000 

r'1’ 

1,47750 

44  16. 5a 

a55.35  12 

*0 

00 

-+-0,00760 

r<*>  

1,662.55 

tf>8  19.  4 

9 37  24 

i,66563 

-+o,oo3o8 

1 ,<» 

1 ,63 100 

185.24. ai 

30.42.41 

1,63741 

-+-0,00641 

i Distance  perihelie 

1 ,385oo 

3a8.4t  4o 

t8o.  0 0 

1 ;385oo 

o,obooo 

Les  quatre  premières  colonnes  n’ont  pas  besoin  d’explication. 
Les  valeurs  des  rayons  excentriques  R sont  obtenues  par  la  for- 
mule du  § 76,  page  177, 


R = a -+-  ac  cos  v — -j-  ae ’ sin’  v — 4 ae'  sin*  p, 


dont  le  dernier  terme  atteint  seulement  0,0000123  dans  le  cas 
de  rD),  et  est  insensible  dans  les  deux  autres.  Les  calculs  sont 
faits  avec  les  données  mêmes  de  Kepler,  qui  sont 

le  rayon  de  l'excentrique  a — 1 ,52640, 
l’excentricité  absolue  ne  = o,i4i4°> 

eequi  donne  log ac  — 1 , 1 5o44g{  et  logc  = 2, 9667810. 

En  portant  les  différences  R — rsur  notre/îg.  18,  on  voit  que  les 
points  de  l’orbite  réelle  désignés  par  les  indices  (’>,  <’>,  W sont  tous 
trois  intérieurs  à la  circonférence  de  l’excentrique,  et  d’autant 
plus  intérieurs,  qu’ils  s’écartent  davantage  des  sommets  À,  P. 
L’orbite  n’est  donc  pas  circulaire,  comme  on  l’avait  admis  sans 
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examen , jusqu’alors.  C’est  un  ovalt  aplati  dans  le  sens  latéral 
au  diamètre  AP,  qui  va  de  l’apogée  au  périgée. 

K-épler  se  félicite  à bon  droit  d’avoir  constaté  cette  erreur  sécu- 
laire, qui  était  un  obstacle  invincible  à la  découverte  des  vraies 
lois  du  mouvement  des  planètes.  Toutefois  sa  conclusion  ne  vaut 
qu’autant  que  les  longueurs  r0>,  H1),  H3),  déduites  des  observa- 
tions, ne  peuvent  pas  être  suspectées  d’inexactitudes  aussi  grandes 
que  le  sont  les  différences  R — r.  Képler  ne  dissimule  pas  cette 
objection;  mais  il  regarde  comme  impossible  que  ces  inexactitudes 
puissent  dépasser  0,00200,  ou  au  plus  o,oo3oo,  ce  qui  laisse 
subsister  la  conséquence  (*).  1|  cherche  alors  quelle  forme  il 
peut  donner  hypothétiquement  à l’orbite  ovale,  pour  arriver  à 
carrer  sa  surface,  et  y faire  décrire  au  rayon  vecteur  des  aires 
proportionnelles  au  temps.  Le  peu  de  différence  qn’elic  doit  avoir 
avec  la  circonférence  de  l'excentrique , lui  indique  l’ellipse  comme 
pouvant  fournir  au  moins  une  approximation  qui  réalisera  aisé- 
ment cette  condition  désirée.  Il  l’essaye  donc,  en  l'établissant, 
comme  je  le  représente  ici  dans  la  fig.  if)  ( **). 

73.  Soit  AMP  la  circonférence  du  cercle  excentrique,  construit 
sur  le  diamètre  AP,  qui  va  de  l'aphélie  au  périhélie,  et  qui  a 
pour  rayon  CA  ou  CP,  que  nous  désignerons  symboliquement 
par  a.  SC  sera  l’excentricité  F, , que  nous  nommerons  ac,  la  lettre  e 
représentant  le  rapport  abstrait  de  E à CA.  Du  même  centre  C, 
avec  la  même  excentricité  ac , on  décrit  une  ellipse  qui  aura  ses 
sommets  A,  P,  communs  avec  l’excentrique;  et  l’on  suppute  que 
ce  soit  effectivement  l’orbite  de  la  planète.  Comme  c est  une  frac- 


(*)  Les  valeurs  de  R — r,  données  par  Képler,  sont,  dans  leurs  chiffres 
significatifs  78;),  3âo,  j83,  toutes  trois  plus  grandes  que  telles  que  j obtiens; 
et  elles  ont  été  reproduites  sans  changement  par  Schubert,  comme  par 
Oclambrc.  Je  ne  puis  cependant  soupçonner  d’erreur  dans  mon  calcul,  qui 
les  Tait  trouver  directement,  et  que  j’ai  recommence  plusieurs  fois.  Képler 
les  obtient  par  des  opérations  trigouométriques  successives,  dont  les  résul- 
tats ont  pu  être  moins  exacts.  Dans  tous  les  cas , si , comme  j'ai  lieu  de  le 
croire,  les  nonibros  que  j’ai  rapportes  sont  les  véritables,  ils  n'en  continuent 
pas  moins  sa  conclusion 

**.)  Dcmahbui  Stella  II  tu  Us,  cap.  XLY  11,  p.  xtG  cl  suis. 
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tion  pou  considérable  , il  est  évident  d'abord  , que  cette  construc- 
tion s’accordera  avec  les  résultats  de  l’observation,  quant  à la 
petitesse  et  aux  dimensions  relatives  de  R — r,  qui  correspondront 
à une  même  anomalie  vraie  v.  Pour  rendre  lu  figure  distincte,  on 
a donné  à l’excentricité  une  proportion  beaucoup  plus- grande 
qu’elle  ne  l’a  réellement,  dans  l'orbite  de  Mars.  Mais  cette  fiction 
graphique  n'affectera  en  rien  les  raisonnements  que  nous  établi- 
rons, non  plus  que  les  nombres  qui  en  seront  déduits. 

II  faut  maintenant  régler  le  mouvement  de  la  planète  sur  son 
ellipse  conformément  ù la  condition  de  proportionnalité  des  aires 
au  temps , que  Kepler  envisageait  désormais  comme  étant  une  loi 
naturelle  et  nécessaire.  A cet  effet,  concevons  une  planète  fic- 
tive M,  qui  décrive  la  circonférence  de  l’excentrique,  dans  le 
même  temps  que  la  planète  m emploie  à décrire  son  ellipse , et  dont 
le  rayon  vecteur  propre  SM  ou  R , trace  autour  du  soleil  S , des 
aires  circulaires  ASM,  proportionnelles  au  temps.  Pour  établir  cette 
condition,  soit  M le  lieu  de  l’astre  fictif  après  le  temps  r,  écoule 
depuis  son  passage  à l’apliclie  A ; et,  menant  le  rayon  central  M, 
nommons  u son  anomalie  excentrique , ACM.  D'après  ce  qui  a été 
démontre  § 7 JJ,  page  rj4>  d faudra  faire 

(l)  ri[  = « -+-  e sin  u ; 

ce  qui  déterminera  «,  quand  un  se  donnera  t,  exprimé  dans  la 
même  sorte  «l’unité  de  temps  que  l’on  a choisie  pour  représenter 
la  durée  de  la  révolution  de  la  planète. 

Le  mouvement  de  M sur  le  contour  du  cercle,  étant  ainsi 
réglé,  menez  l’ordonnée  circulaire  MN,  perpendiculaire  au  grand 
axe  AP,  et  soit  m le  point  où  elle  coupe  l'ellipse,  m sera  le  lieu  où 
il  faut  placer  la  planète  réelle  sur  cette  courbe,  pour  que  son  rayon 
vecteur  héliocenlrique  S m , décrive , autour  du  foyer  S , des  aires 
proportionnelles  au  temps;  et  telle  est  aussi  la  position  relative 
que  lui  assigne  Kepler. 

80.  La  preuve  de  ce  résultat  repose  sur  trois  propositions  de 
géométrie  élémentaire,  que  je  vais  rappeler. 

1".  Dans  une  ellipse  dont  le  demi  grand  axe  est  a , l’exccnlri- 
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cité  ac,  le  demi  petit  axe  b,  on  a 

b = a i — e'. 

2".  Deux  ordonnées  MN,  M»,  élevées  sur  une  même  abscisse, 
et  terminées  Pnne  au  cercle,  l'autre  à l’ellipse,  sont  entre  elles 
comme  a à b.  C’est-à-dire  que  l’on  a toujours 

M n = MN  • - = MN  . 
a 

3“.  Le  segment  circulaire  AMN,  et  le  segment  elliptique  A/»  N, 
limités  à une  abscisse  commune,  sont  aussi  entre  eux  dans  ce 
même  rapport.  De  sorte  qu’en  nommant  S,  s leurs  aires  respec- 
tives, on  a encore 

b 

s = S •-  = S é i — c*. 
a 1 

Cette  relation  subsiste  également  pour  les  aires  totales  des  deux 
courbes;  celle  de  l’ellipse  étant  - ab , et  celle  du  cercle  circon- 
scrit, ira'. 

01 . Maintenant  les  deux  mobiles  M , m , étant  placés  respective- 
ment comme  nous  venons  de  le  prescrire  dans  le  § 70  ; si  on  les 
compare  l’un  à l’autre,  après  le  temps  quelconque  t,  compté  de- 
puis leur  passage  à l’aphélie  A,  où  ils  se  sont  trouvés  ensemble, 
un  aura  évidemment,  d’après  ce  qui  précède  : 

Le  secteur  circulaire 

AMS  = S -H  t SN  . MN  ; 

Le  secteur  elliptique 

AmS  = J + jSN  . M/i  = - ! S -h  7 SN  . MN  I. 

a < ’ 

Les. secteur»  décrits  simultanément  par  les  rayons  vecteurs  des 
deux  mobiles/»,  M,  dans  leurs  orbites  propres,  seront  ainsi  entre 

eux,  dans  le  rapport  constant  -•  Donc,  puisque  l’equation  (t) 

fait  croître  le  secteur  circulaire  AMS,  proportionnellement  au 
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temps  t,  le  secteur  elliptique  AmS  croîtra  aussi  proportionnelle- 
ment à /;  du  moins,  si  l’on  astreint  le  mobile  m , à se  trouver 
toujours  sur  la  même  abscisse  que  M , comme' nous  l’avons  sup- 
posé, et  comme  notre  /ig.  19  le  représente. 

11  ne  reste  donc  plus  qu’à  déduire  de  celte  construction , les 
coordonnées  héliocentriques  du  point  m , c’est-à-dire  son  anomalie 
vraie  e,  et  son  rayon  vecteur  r,  pour  un  temps  quelconque  /,  de- 
fini  par  l’anomalie  excentrique  u,  du  point  M.  Puis,  on  verra  si 
les  valeurs  trouvées  ainsi  pour  ces  deux  éléments  reproduisent  avec 
fidélité  les  positions  réelles  de  Mars,  que  les  observations  nous 
font  connaître. 

Képler  s’est  pose  cp  problème  dans  ses  deux  phases.  11  en  a 
établi  toutes  les  conditions  géométriques  comme  nous  venons  de  le 
faire,  et  il  l’a  complètement  résolu.  Mais  il  n’est  parvenu  à la  so- 
lution que  par  de  longs  détours,  à travers  beaucoup  d’hésitations, 
et  même  d’erreurs,  qu’il  a sincèrement,  je  dirais  presque  naï- 
vement racontées.  Pour  ne  pas  interrompre  l’ordre  logique  de 
notre  exposition,  je  démontrerai  d’abord  ses  formules  finales. 
Nous  n’en  serons  que  mieux  préparés  pour  étudier  ensuite  les  in- 
certitudes de  son  esprit. 

82  Le  rayon  vecteur  sm  ou  r est  donné  immédiatement , 
comme  hypoténuse  du  triangle  rectangle  SmN,  oii  l’on  a 

SN  = ac  -t-  a cos  u =.  a [e  H-  cos  « ) , 

b , 

m N = - MN  = b cos  u — a 1 — e’  cos  u . 
a 

De  là  on  tire  ' 


— = (e  -+■  cos  u)’  -+■  (1  — «’)  cos1  u = (1  -f-  ecos  «)’. 
Par  conséquent , 

(2)  r=  a (1  -+-  ecos  u). 

On  a ensuite,  dans  ce  même  triangle, 

, _ , a ( e -+-  cos  u ) e -+-  cos  u 

( 3 cos  v — = 

r i + ecosu 
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Cette  équation  détermine  l’angle  e;  mais  elle  le  donnerait  par 
un  mode  de  calcul  peu  commode.  Heureusement  il  est  facile  de  la 
transformer  en  une  autre,  dont  l’emploi  est  bien  préférable.  Pour 
cela  on  en  tire  successivement 


. . i — cos  « 

1 — COS  e = ( I — c) 1 

I -t-CCOStt 


I -t-  COS  V = ( I c ) 


i ■+  e cos  u 


ce  qui  donne  par  division,  membre  à membre, 

i — cos  e i — e i — cos  « 

i -t-  cos  v i -t-  e i -t-  cos  it 

Or,  pour  un  arc  quelconque  x,  on  a généralement 

- i — cosx  asin’vx 

= —7 T1—. — : = tang’-ÿx. 

i 4- cosx  a(i  — sin'-jx) 

Faisant  donc  usage  de  cette  relation,  et  prenant  la  racine  carrée 
des  deux  membres  de  l’équation  precedente,  ainsi  transformée, 
elle  donne 


tong|e==^i— tangi  « ; 


ce  qui  permet  de  calculer  facilement  c,  quand  on  connaît  n. 

Si  l’on  reprend  cette  même  équation  (3)  sous  sa  première  forme, 
et  qu’on  en  tire  cos  u en  cos  v,  on  trouve 


i — c cos  v 


et  en  mettant  cette  valeur  de  rosn,  dans  le  second  membre  de 
l’équation  (2),  on  trouve,  après  une  réduction  facile, 


1 — c COS  I’ 


Cette  expression  directe  de  ren  v,  est  habituellement  donnée, 
dans  les  éléments,  sous  le  nom  il  'équation  polaire  de  l’ellipse, 
l’origine  des  r étant  à l’un  des  foyers;  et  il  est  tout  naturel  qu’elle 
résulte  ainsi  des  précédentes,  après  l’élimination  de  «,  puisque 
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Kepler  plaçait  intuitivement  le  soleil  au  foyer  Je  l’ellipse  qu'il 
essayait. 

fis.  Les  trois  équations  auxquelles  nous  venons  de  parvenir, 

( i ) nt  — « -4-  e sin  u , 

(a)  r = a (i  + e eos  u ) , 

( 3 ) tang  i e = ,anS  7 “• 

renferment  toutes  les  lois  du  mouvement  des  planètes  dans  des 
ellipses,  où  leur  rayon  vecteur  décrit  autour  du  soleil  des  aires 
proportionnelles  au  temps.  Ce  sont  les  mêmes  dont  nous  nous 
servons  aujourd'hui.  Seulement  les  géomètres  ont  trouvé  le  moyen 
d'en  extraire  les  deux  coordonnées  r et  v de  la  planète,  explicite- 
ment exprimées  en  fonction  du  temps  r,  par  des  séries,  dont 
Lagrange  a déterminé  les  lois,  en  même  temps  qu’il  donnait  la 
manière  la  plus  simple  de  les  former.  La  inethode  est  complète- 
ment exposée  au  livre  II  de  la  Mécanique  céleste.  Mais  la  forma- 
tion des  équations  fondamentales  est  entièrement  duc  à Képler; 
et  l’on  ne  peut  trop  remarquer  que  la  première  n'a  etc  pour  lui 
que  l'expression  d'une  loi  phvsiquc,  hypothétiquement  précon- 
çue par  son  génie. 

84.  Après  qu’il  eut  été  ainsi  conduit  à l'heureuse  idée  d’identifier 
l'orbite  ovale  de  Mars  à une  ellipse  exacte;  et,  ce  qui  était  plus 
difficile,  après  qu’il  eut  trouvé  comment  il  fallait  y placer  à chaque 
instant  l'astre,  pour  que  son  rayon  vecteur  S»i,  décrivît  autour 
du  soleil  des  aires  proportionnelles  au  temps,  il  dut  naturellement 
s’empresser  de  soumettre  cette  nouvelle  construction , aux  mêmes 
épreuves  qu’il  avait  faites  sur  l’hypothèse  circulaire;  c’est-à-dire 
essayer  si  le  mouvement  de  longitude  qui  en  résultait,  s’accordait 
mieux  avec  celui  qu’il  avait  établi,  par  l’interpolation  empirique 
des  oppositions.  Il  choisit  donc,  comme  termes  de  comparaison, 
les  trois  mêmes  anomalies  moyennes  qu’il  avait  employées  pour 
éprouver  le  mouvement  dans  le  cercle,  ainsi  qu’on  l’a  vu  § 78, 
page  i ’jG  ; et  il  chercha  de  même  à former  les  trois  anomalies  vraies 
qui  devaient  y correspondre  dans  l’ellipse,  d’après  le  mode  de 
mouvement  qu’il  avait  assigné  au  point  m sur  cette  courbe,  et  que 
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représente  notre  fig.  19.  On  verra  tout  à l'heure  que  le  résultat 
aurait  dépasse*  ses  espérances.  Mais,  par  une  inconcevable  mé- 
prise , il  ne  l’aperçut  pas  de  prime  abord  ; et , au  lieu  d’une  con- 
cordance qui  était  presque  parfaite,  il  trouva  des  discordances  in- 
tolérables, qui  n’existaient  point. 

Cette  erreur,  qui  le  détourna  pendant  longtemps  du  but  auquel 
il  touchait,  pour  le  jeter  dans  de  fausses  voies,  prit  son  origine, 
dans  le  cas  d’application  le  plus  simple  (*).  Il  avait  voulu,  comme 
épreuve  fondamentale,  déterminer  d'abord  la  valeur  de  l'angle 
Cb S,  qu'il  appelait  la  plus  grande  équation  optique  dans  l’el- 
lipse, par  analogie  à l’angle  CBS,  la  plus  grande  équation  optique 
dans  le  cercle,  ces  angles  appartenant,  l’un  et  l’autre,  à l’anoma- 
lie excentrique  de  90°.  Or,  comme  il  avait  coutume  d’évaluer 

CS 

l’angle  CBS,  d’après  sa  tangente  trigonométrique  — , c’est-à-dire 

CB 

ne 

■ — 1 ou  e,  il  fit  de  même  pour  CbS  ; ce  qui  aurait  dû  lui  donner 

„ , „ ne  e 

tang  C b S = -j-  = , 

b 1 — c 1 

ou,  plus  simplement, 

sinCûS  = — = r; 
a 

et  comme  il  prenait  e égal  à 0,09264»  il  aurait  du  obtenir  par 
l'une  ou  l’autre  voie 

C6S=  5°  18'  55",8o6; 

au  lieu  qu’il  trouve 

C4S  = 5°  20'  18". 

Cela  tient  à ce  qu’il  évalue  inexactement  le  demi  petit  axe  b de  son 
ellipse.  L’excentricité  c,  qu’il  admettait,  étant  0,09264,  on  a 

b = 1 — e1  = a.  0,99670, 

conséquemment 

a — b — a.  o, oo43o, 


(”  Dr  ntotibus  stcllm  Mai  lis,  cap.  \LYII , p.  22O  et  iiiiv. 
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«u,  en  faisant,  comme  Kepler,  a = tooooo  , 

b = 99570,  a — b — 43o. 

Or,  par  un  faux  calcul,  fonde  sur  des  considérations  trigonomé- 
triques , il  trouve 

b—  99142,  a — 6 = 858. 

Cela  lui  donne  donc  le  demi-axe  C b trop  court,  et  par  suite  la  dis- 
tance a — b trop  grande , précisément  double  de  sa  valeur  réelle; 
ce  qui  le  conduit  à une  valeur  trop  forte  de  l’angle  C6S,  telle  que 
je  l’ai  rapportée. 

Cette  faute  de  nombres  a vicié  ultérieurement  toutes  ses  éva- 
luations de  l'anomalie  vraie  <>.  En  effet , il  la  déduisait  du  triangle 
wSN , par  sa  tangente  , en  faisant 

m N * 

<anSc=-- 

Le  dénominateur  SN  est  a (c  -+-  cos «);  le  numérateur  est  l’ordon- 
née du  cercle,  rz  sinn,  réduite  dans  la  proportion  de  « à b , c’est- 
à-dire  6sin«.  On  a donc 

b sin  u 
a v -H  cos  u 

* 

C’est  aussi  l’expression  qu’il  employait.  Mais,  comme  il  la- calcu- 
lait toujours  avec  le  même  rapport  inexact  de  6 à n,  il  obtenait 
la  valeur  de  p constamment  fautive,  et  moindre  qu’elle  ne  doit 
cire  dans  l’ellipse  sur  laquelle  il  opérait.  On  en  jugera  par  le 
tableau  suivant , où  j’ai  mis  scs  résultats  en  regard  des  vérita- 
bles, pour  les  mêmes  anomalies  movenries  déjà  employées  à la 
vérification  de  l’hypothèse  circulaire  dans  le  § 7i5,  page  ijG  (*). 


(*)  Dans  celle  même  page  227  où  Kepler  ciposc  aiec  un  complet  délai! 
son  calcul  fautif,  une  annotation  imprimée  en  marge  voua  avetfil  de  faire 
attention  à ce  mode  do  délorminer  les  équations  de  longitude.  Le  lecteur 
est  prévenu  que  railleur  y sera  ramené  plus  tard,  cl  l'adoptera  définitive- 
ment . après  qu'il  aura  prouvé  que  l'orbite  est,  en  réalité  * une  ellipse  moi- 
tié moins  distante  du  rrrele,  qu’il  ne  la  suppose  ici  ; et  qn’alors  il  emploiera 
T.  v.  l3 
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— O O - 58,1)5 

-i-o.  0.40,95 

« 

8!î.  Les  différences  consignées  dans  la  dernière  colonne  de  ce 
tableau  sont  d’un  ordre  de  petitesse  dont  Kepler  ne  pouvait  répon- 
dre, ni  dans  la  détermination  des  éléments  de  son  ellipse,  ni  dans 
l'ensemble  d’observations,  auquel  il  la  comparait.  Mais  l’erreur 
qu’il  avait  commise  dans  l'appréciation  du  demi  grand  axe  lui 
cacha,  pendant  longtemps  encore,  cette  heureuse  terminaison  de 
mus  ses  travaux.  Croyant  que  l’ellipse  s’écartait  de  la  vérité  autant 
que  le  cercle  , il  t’abandonna , et  chercha  dans  les  spéculations  phy- 
siques le  secret  d’un  meilleur  accord.  Pour  les  mieux  appuyer,  il 
'voulut  tirer  des  observations  un  ensemble  de  données  nouvelles  r 
et  plus  nombreuses.  II  s’assura  ainsi  que  l’orbite  était  exactement 
symétrique  autour  de  son  grand  diamètre.  Il  sc  procura  en  outre 
vingt-huit  distances  de  Mars  au  soleil  par  une  méthode  spéciale 
qu’il  imagina,  et  il  espéra  qu’en  les  substituant  aux  distances  cal- 
culées dans  l’excentrique  pour  les  mêmes  lieux,  on  corrigerait 
suffisamment  l’imperfection  de  l’hypothèse  circulaire.  Mais,  comme 


seulement  un  autre  procédé,  pour  évaluer  le  rayon  vecteur  héliocentriquo. 
Kepler  semblerait  avoir  laissé  subsister  ici  celle  erronr  qui  lui  était  connue, 
pour  se  conserver  le  plaisir  d’esposor  au  long  les  spéculations  physiques,  et 
métaphysiques,  qui  l’ont  ramené  par  de  longs  détours  à la  vérité,  et  aux- 
quelles il  attachait  beaucoup  d’importance,  toutes  vaines  et  bizarres  qu’elle» 
doivent  nous  panltro  aujourd'hui. 
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on  jyeut  aisément  le  comprendre , les  longitudes , qui  dépendent  du 
mouvement  angulaire , s’en  trouvèrent  très- peu  améliorées.  Tou- 
tefois ces  nouvelles  déterminations  lui  firent  voir  que  les  distances 
prises  sur  l’excentrique  étaient  toujours  trop  grandes,  tandis  que 
l’ellipse , telle  qn 'il  l’employait,  les  donnait  constamment  trop 
petites  ; de  sorte  que  les  longueurs  véritables  semblaient  être  in- 
termédiaires entre  ces  deux  modes  d’évaluation.  Cela  lui  fit  penser 
qu'il  fallait  réduire  à moitié  la  différence  a — b des  deux  demi- 
axes,  qu’il  avait  trouvée  égale  à 858,  et  l’abaisser  à 429.  La 
nécessité  de  cette  rectification  purement  empirique  fut  le  premier 
pas  qui  le  ramena  insciemment  vers  la  vérité  (*}.  . *• 

Pendant  qu’il  y réfléchissait  avec  inquiétude,  craignant,  comme 
il  le  dit  lui  même,  de  n’avoir  fait,  après  tant  de  peines,  qu’un  tra- 
vail futile,  il  s’avisa  de  prendre,  dans  sa  représentation  empi- 
rique des  observations,  la  véritable  valeur  de  la  plus  grande 
équation  optique,  laquelle  est  l’angle  CAS  de  notre  fig.  ig,  appar- 
tenant à l’anomalie  excentrique  «,  de  90  degrés.  Cet  angle  est  le 
complément  de  l’anomalie  vraie  CS  b,  qui  d’après  le  tableau  ci- 
dessus  a pour  valeur  84° 42’  2",  il  est  par  conséquent  égal  à 
5°  17' 58",  ou  5"  18'  en  nombres  ronds.  Sa  grandeur,  supposée 
exacte,  indique  évidemment  l’intervalle  qu’il  faut  mettre  entre  le 
point  B du  cercle,  et  le  point  b de  l’orbite  , pour  l’obtenir  tel  que 
l’observation  le  donne.  Or  il  en  résulte  que  le  rapport  des  côtés  Cb, 
S b,  ou  du  rayon  à la  sécante  de  cet  angle  est  justement  celui  de 
100000  à 100429.  En  sorte  que  la  sécante,  ainsi  exprimée,  sur- 
passe le  rayon  de  429  parties.  Le  retour  imprévu  de  ce  nom- 
bre 429  frappa  Képler  comme  d’un  trait  de  lumière  (**).  Il  y vit 
l’indication  évidente  de  la  proportion  suivant  laquelle  il  fallait 
couper  le  rayon  CB  de  l’excentrique,  pour  obtenir  le  point  b de 
l’orbite.  Alors,  dit-il,  représentons  la  sécante  par  le  rayon  CB 
lui-même,  que  nous  ferons  égal  à 100000,  le  côtéCô  devra  alors 
être  représenté  par  un  nombre  moindre  dans  le  rapport  de  100429 
à 100000,  comme  les  observations  le  prescrivent;  et  CB,  côté 


(*)  De  motibus  stclLc  Mmtis,  cap.  LV  , p.ig.  ad  c.ilccm. 
(**)  llnd  , cap.  î,Vl , paç.  xGr. 
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droit  «lu  triangle  CBS , opposé  an  rayon  vecteur  SB  «le  l'cxeen- 
trique,  sera  le  rayon  vecteur  vrai  de  l’orbite,  en  b.  Kepler  étend 
aussitôt  cette  conception  à tout  le  reste  de  l’orbite.  Ainsi,  pour  un 
point  quelconque  ni , le  rayon  vecteur  S m , devra  être  fait  égal  à 
MK,  c’est-à-dire  à la  projection  du  rayon  vecteur  excentrique  SM 
sur  le  rayon  central  SIC  prolongé.  Nommant  donc  SM,  R ; S ni,  r ; 
et  m l’angle  CMS,  qui  est  l'équation  optique  de  l’excentrique,  en 
' M,  on  aura  généralement 

r ~ R rosw 

Il  compara  tout  de  suite  les  résultats  de  celte  construction  , avec 
la  nombreuse  série  de  distances  de  Marsan  soleil,  qu'il  avait  ré- 
cemment conclues  des  observations , et  il  trouva  qu’ils  y étaient 
constamment  conformes,  dans  (otites  les  parties  de  l’orbite.  L’ac- 
cord était  plus  intime,  et  plus  assuré,  qu’il  ne  le  crovait  alors  lui- 
uiérne;  car  son  empirisme  l’avait  conduit,  sans  qu’il  le  sût,  à la 
vérité. 

F.n  effet,  il  est  évident  d’abord,  qu’au  point  b,  le  rayon  vecteur/- 
de  l’ellipse  est  égal  à son  demi  grand  axe,  conséquemment  au 
rayon  CR  du  cercle  circonscrit.  Quant  à l’expression  generale  de  /. 
si  l'on  considère,  fig.  t<) , le  triangle  rectangle  SMK  , où  SM  est  R , 
et  CK  est  ne  cos u , « désignant  l’anomalie  excentrique,  on  en  dé- 
duira comme  dans  le  § 7<J,  page  i'5, 

i -I-  rcoitt 

R --  a — - ; 

cos  w 

d’où  résulte,  par  substitution 

/ ■=<?(  i 4-  rcostt)  : 

ce  qui  est  en  effet  l’expression  générale  du  rayon  vecteur  ellip- 
tique parlant  du  fovcrS,  comme  nous  l’avons  démontré  directe- 
ment § 112  (*■),  page  i8<). 


(*)  Omis  l'explication  qui  précède  les  Tclrlcs  Rudolphines,  pape  5(1,  Kepler 
reproduit  celle  construction,  comme  offrant  un  moyen  simple  et  commode 
pour  decitro  une  ellipse  par  points.  En  offet  soit,  Jig.  19,  M un  point  quel- 
conque dit  cercle  excentrique  Mener  de  ce  point  l’ordonnée  MN  porpendi- 
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* Mais  Képler  ne  fil  pas  d'abord  ce  rapprochement  ipii  nous  pa- 
vait si  facile.  Il  semble  moins  préoccupé  de  représenter  nninéri- 
qneinenl  le  vrai  mouvement  de  la  planète,  qu’impatient  de  savoir 
et  d’expliquer  le  principe  occulte  qui  la  lait  tour  à tour  s’éloigner 
et  se  rapprocher  du  soleil  comme  par  une  sorte  de  librnlion  éter- 
nellement réitérée.  « Si,  dit-il,  l’on  trouve  impossible  d’attribuer 
» cette  libration  à une  faculté  magnétique  exercée  par  le  soleil 
» sur  la  planète  à travers  l’espace,  sans  intermédiaire  matériel,  il 
» faudra  que  la  planète  même  soit  douée  d’une  sorte  de  perception 
« intelligente,  tpii  lui  donne  à chaque  instant  la  connaissance  des  • ' - 
» angles  et  des  distances,  pour  régler  ses  mouvements  (*);  » et  ' 
il  laisse  l’alternative  à peu  près  douteuse.  Il  ne  revient  enfin  à l’el- 
lipse, et  ne  s v fixe  que  lorsqu’il  y est  forcément  ramené  par  les 
nombres,  et  qu'il  voit  que  l'oscillation  qu’elle  engendre,  peut  se 
concilier  avec  ses  spéculations. 

06.  Telle  est  la  route  tortueuse  et  fréquemment  déviée,  que 
Kepler  a suivie  pour  découvrir,  et  établir  en  fait,  les  lois  naturelles 
des  mouvements  de  la  terre  ou  de  Mars  autour  du  soleil;  lois 
d’après  lesquelles  on  peut  assigner  pourehaque  instant,  et  pré- 
dire d'avance,  les  positions  relatives  de  ces  deux  corps,  avec,  une 
précision  et  une  certitude  que  l'observation  confirme  toujours. 
Lorsqu’il  fut  en  possession  de  ces  découvertes,  il  constata  qu'elles 
s’appliquaient  également  aux  quatre  autres  planètes  qui  étaient 
seules  connues  alors,  et  il  détermina  tous  les  éléments  elliptiques, 
appartenant  à chacune  d’elles.  Mais  cela  ne  lui  donnait  encore 


ciliaire  sur  Al’,  cl  aussi  le  rayon  central  ML  que  vous  prolongez  indéfini- 
ment. A celui-ci,  menez  du  foyer  S la  perpendiculaire  SK  ; cl  avec  MK  , 
pour  rayon,  décrivez  de  S,  comme  centre,  un  arc  de  cercle  qui  coupera  l’or- 
donnéc  MN,  quelque  part  en  m ; m sera  un  point  de  l’ellipse.  Delambre,  en 
rapportant  celle  construction,  dans  l’analyse  qu’il  donne  des  Tables  Uudol- 
pbiues,  s’étonne  de  ne  l’avoir  vu  indiquée  nulle  part.  Il  n’a  pas  aperçu  que  cY- 
tait  celle-là  même,  à laquelle  Képlcravail  été  conduit  inscicinment,  par  cm-  • 
pirisme,  dans  ses  recherches  sur  Mars;  la  même  qui  lui  donna,  comme  par 
miracle,  la  vraio  longueur  du  rayon  vecteur  de  l’ellipse,  et  le  fit  heureuse- 
ment revenir  à cette  forme d’orhi le , dont  une  faute  de  calcul  l’avait  écutle, 
apres  l'avoir  essayée! 

( ’ ) tle  nwtibus  Stella  )lart:i,  cap.  LVli,  pag.  3-G  Cl  ï;8. 


Digitized  by  Google 


io8  astsonouix 

que  leurs  mouvements  individuels  dans  leurs  orbites  propres,  sans 
établir  entre  elles  aucune  relation.  Or,  dès  ses  premiers  pas  dans 
ta  carrière  astronomique,  Kepler  s'était  intimement  persuadé 
qu’une  telle  relation  devait  exister;  puisque  ce  ne  pouvait  pas 
être  indépendamment  de  toute  connexité,  et  sans  être  réglés  par 
une  loi  commune,  que  leurs  mouvements  de  circulation,  tous  de 
même  sens,  sont  plus  lents  à mesure  qu'elles  sont  plus  distantes 
du  soleil.  L’assujettissement  de  tous  ces  corps  à des  rapports  ra- 
tionnels, lui  semblait  d'ailleurs  conforme  à l'unité  de  dessein  du 
pouvoir  qui  les  avait  créés,  et  ordonnés  à leurs  places.  Il  fit, 
bien  jeune,  sur  ce  grand  sujet , une  foule  de  tentatives  numéri- 
ques et  mystiques,  qu'il  publia  dans  son  premier  ouvrage,  le 
Mysterium  cosm ogni p h ic u nt , à l’âge  de  vingt-six  ans.  Mais,  les 
distances  relatives  des  planètes  et  de  la  terre  au  soleil,  étaient 
alors  trop  imparfaitement  évaluées,  pour  fournir  à une  pareille 
recherche  des  données  suffisamment  sûres.  Tous  ses  efforts  n’a- 
boutirent qu’à  lui  faire  pressentir  le  but,  et  à l'affermir  davantage 
dafts  sa  conviction.  Vingt-deux  ans  plus  tard  , quand  il  eut  achevé 
son  travail  sur  Mars  , et  découvert  les  véritables  proportions  des 
orbes  planétaires,  il  revint  sur  cette  ancienne  idée  avec  une 
nouvelle  ardeur;  et,  à force  de  retourner  les  nombres,  il  y décou- 
vrit enfin  cette  loi  simple  : 

Les  carrés  des  temps  des  révolutions  de  deux  planètes  quel- 
conques sont  entre  eux,  comme  les  cubes  des  demi  grands  axes 
des  arbitre.  Képler  nous  dit  lui-mème , qu’en  voyant  se  confirmer 
ainsi  le  pressentiment,  qu'il  avait  conçu  et  entretenu  depuis  tant 
d'années,  il  croyait  rêver , et  avoir  fait  quelque  pétition  de  prin- 
cipe dans  scs  calculs  (*).  Heureusement  il  tenait  bien  dans  ses 
mains  la  vérité,  non  pas  son  fantôme.  On  a trouvé  depuis  que  la 
même  relation  existe  dans  chaque  système  de  satellites  rapporte 
à la  planète  qtii  lui  sert  de  centre. 

87.  Celte  loi  est  aujourd'hui  un  des  fondements  de  nos  Tables 
astronomiques.  C’est  par  elle  que  l’on  prévoit,  et  que  l’on  assigne 
d’avance,  la  vitesse  propre,  ainsi  que  la  durée  des  révolutions 


(*)  Uarmonices  Nutah , lib.  V,  |>ag.  1 8.J 
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des  nouvelles  planètes  que  l’on  découvre.,  dès  ipic  l’on  a déter- 
miné la  grandeur  de  leurs  ellipses,  d’après  l’arc,  souvent  très- 
restreint , de  ces  courbes  qu'on  leur  a vu  décrire.  Sa  justesse  se 
trouve  constatée  en  fait,  par  ces  applications.  Il  est  donc  essentiel 
d’examiner  comment  Kepler  a pu  l’établir,  et  je  le  ferai  sur  les 
données  mêmes  dont  il  a fait  usage*  Je  les  rapporte  ici  telles  qu’il 
les  a présentées  dans  sou  ouvrage  intitulé,  Epitome  astronomiir 
eo/ternicnniv.  Mais  pour  nous  bien  assurer  que  la  loi  qu’il  en  a dé-  • 
dtiiic  ne  résulte  pas  d’inexactitudes  qu’il  aurait  pu  commettre  dans 
l’appréciation  des  grands  axes  de  ses  ellipses  , je  soumettrai  à la 
même  épreuve  les  données  analogues  qui  ont  été  fournies  par 
des  observations  postérieures , dam.  lesquelles  le  perfectionne- 
ment des  méthodes  et  des  instruments  n’a  pu  laisser  subsister  que 
«les  erreurs  très-légères.  A cet  effet  j’emploierai  les  durées  des  ré- 
volutions sidérales  qui  ont  été  adoptées  par  I.aplaee  dans  la 
5*  édition  de  l’ Exposition  du  système  du  monde  , comme  étant  les 
valeurs  les  plus  précisés  «pie  l’observation  leur  assigne  ; et  je  leur 
associerai  les  évaluations  des  grands  axes,  obtenues  par  les  astro- 
nomes les  plus  habiles , antérieurement  a l'adoption  des  théories 
newtoniennes.  Cette  restriction  d’époque  est  logiquement  indis- 
pensable. Car,  depuis  q«ic  la  confection  des  Tables  astronomiques 
a été  eclairee  parles  découvertes  de  Newton,  la  loi  de  Képler, 
«pie  nous  voulons  ici  constater,  a été  théoriquement  introduite 
dans  la  détermination  des  grands  axes  des  ellipses  planétaires , 
comme  on  le  verra  dans  le  chapitre  suivant  ; de  sorte  «pie  l’ou 
tomberait  dans  un  cercle  vicieux , si  on  les  employait  pour  la  ve- 
rilier.  Dans  cette  réunion  de  données  astronomiques,  je  place  U 
terre  à son  rang  de  distance  au  soleil,  parmi  les  planètes,  u y 
ayant  aucun  motif  de  la  distinguer  d'elles  quant  à son  mouve- 
ment rèvolutif;  ainsi  que  Kepler,  adoptant  à cet  égard  les  idées 
«le  Copernic  , l’a  toujours  admis  (*). 


(*)  Les  éléments  assignes  par  Képler  aux  cinq  planètes  sont  consignés  au 
tome  U de  son  Epitomr , pag.  " Jl , j3u,’  7C0  et  j65.  La  duree  qu’il  attribuai! 
à la  révolution  sidérale  de  la  terre  enl  mentionnée  an  tonte  I , pag.  3|i.  la 
n’ai  fait  que  convertir  les  subdivisions  sexagésimales  du  jour  solaire  en  fiae- 
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planâtes. 

. t 

DfcTl.lt  Ml  MATIONS  l>k  BfcPlK*. 

DETERMINATIONS  HUDIISll. 

Durée» 

«le*  révolution» 

sidérales 

en  jours  notaire*. 

n 

Demi  grand»  axe» 
ou  distances 
niovennr» 
au  soit  il, 
celle  de  la  terre 
étant  i . 

a 

Durée» 

de»  révolutions 
sidérales 
ru  jour»  solaire* 
moyen*. 

H 

Demi  g and»  axes 
ou  distauee» 
iiiovnine» 
au  soleil, 
celte  de  la  terre 
étant  1. 

0 

y 

8?  .«1601667 

0 ,388o6 

i 

87 ,9693580 

0,3870)0 

s 

324,7034981 

0 ,7*^4  00 

334,7007869 

0,72340 

6 

3G5 , *ï5f>70 1 4 

1 ,00000 

365,3.5633  35 

I ,00000 

68G, 98051  85 

1 ,5335» 

6S6*97(Y*4  58 

1,53373 

u 

433^ ,01773  07 

5,ig65o 

4333,58483  13 

5, 202 JO 

5,20098 

- 5 

10759,3073!  90 

9, 5 1000 

10759,31981  74 

9,54180 

9,54007 

Si  l’on  prend,  dans  les  deux  premières  colonnes  de  nombres, 
«•eux  qui  appartiennent  à deux  planètes  quelconques  , la  terre 
comprise,  on  trouvera  en  effet  que  les  carres  des  temps  de  leurs 
révolutions,  et  les  cubes  de  leurs  demi  grands  axes,  offrent  un 
rapport  numérique  à pru  prrs  cgal.  Ce  résultat,  qui  se  reproduit 
dans  toutes  les  combinaisons  que  l’on  peut  faire,  sauf  de  |>elits 
écarts  en  sens  divers,  comme  on  doit  en  attendre  de  détermina- 
tions qui  ne  sauraient  être  rigoureuses,  montre  que  l’égalité  des 
deux  rapports,  est  le  fait  réel;  et  c’est  ce  que  Képler  en  a conclu. 
Toutefois,  pour  mettre  cette  induction  dans  une  complète  évi- 
dence , nous  la  soumettrons  à une  épreuve  différente,  qui  ren- 
dra plus  directement  appréciable  le  degré  de. certitude  qu’il  faut 
logiquement  lui  attribuer.  Soient  R , R',  a,  a' , les  éléments  rela- 


tion» décimales,  pour  la  commodité  du  calcul.  Les  valeurs  des  demi  grands 
axes  rapportées  dans  l'avant-dernière  colonne  6ont  tirées  des  Tables  des 
planètes  du  second  Cass  in  i.  Mais,  pour  Jupiter  cl  Saturne,  j'y  ai  joint  celles 
cjtii  avaient  clé  adoptées  par  Hallcy  ; parce  que,  différant  sensiblement  des 
premières,  elles  serviront  à montrer  dans  quelles  limiiea  les  incertitudes 
tics  observations  influent  sur  la  détermination  de  cet  élément,  et,  par  suite, 
sur  la  loi  phénoménale  que  Képler  a énoncée. 
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tifs  à deux  planètes,  on  aura  , suivant  l'énoncé  do  Kepler, 


conséquemment 


Prenons  pour  terme  constant  de  comparaison  la  terre,  à la- 
quelle nous  attribuerons  les  lettres  R et  a ; et  donnons  successive- 
ment aux  deux  autres,  R',  a',  les  valeurs  qui  appartiennent  aux 
autres  planètes  de  notre  tableau.  Alors  dans  le  calcul,  a sera  tou- 
jours égal  à i ; et  l’équation  simplifiée  deviendra 


(K.) 


Si  la  loi  énoncée  par  Kepler  est  exacte , le  second  membre  réduit 
en  nombres,  devra  toujours  reproduire  la  révolution  sidérale  de 
la  terre.  Voici  les  résultats  de  ce  calcul  pour  lcscin<|  planètes,  dé- 
duits des  données  de  Képler.  J’ai  mis  en  regard  les  résultats  ana- 
logues que  fournissent  les  déterminations  plus  modernes,  mais 
encore  antérieures  à la  théorie  de  Newton  ( * ). 


(*)  Le*  calculs  des  deux  colonnes,  oui  été  effectues  soigneusement,  avec 
les  Tables  de  logarithmes  à 10  décimales,  en  évaluant  les  parties  propor- 
tionnelles par  la  multiplication  immédiate  des  différences,  pour  passer  des 
nombre»  aux  logarithmes  ; et  par  la  division  complète  de  6e s différences  effec- 
tuée au  moyen  des  Tables  logarithmiques  ordinaires  , pour  revenir  des  loga- 
rithmes aux  nombres.  Je  ine  suis  assuré  par  un  calcul  direct,  que  ces  opéra- 
tions ne  peuvent  donner  d'incertitude  que  dans  les  unités  du  dernier  ordre 
de  décimales  de*  nombres  obtenus,  mémo  pour  Saturne. 
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fieu 

r^urnirs 

par  1rs  ilou née* 

IstlUU  Dt  II 

fituiuic*  par  1rs  rtetrrmination» 
rtr»  «lenii  ^ranrtt  «\t% 

rtc  Kepler 

rtr  J. 

rtr  IfalJrj. 

Mercure  9 . . . 

36 5 ,90061  iji 

J 

364  ,5.4846  70 

Venus  9 

Sfij  ,7  «fitîi  3-i 

365,io5io  i5 

Mars  <y 

365,3i6n  77 

3^5,14*195  08 

Jupiter  U 

365 ,74'jfij)  7*» 

365  ,o7*jS6  79 

365,17 J4 i |t 

Saturne  

3 6,86771  80 

365,o3568  07 

365,»J55jo5  1 

Si  l’on  considère  d’abord  la  colonne  qui  est  déduite  des  données 
«le  Képter , aucun  des  nombres  qu’elle  contient  ne  reproduit 
exactement  la  révolution  sidérale  de  la  terre.  Les  «leux  premiers 
sont  plus  faibles,  les  trois  derniers  plus  forts;  et  la  moyenne  de 
tous,  3651,32 , pêche  dans  ce  dernier  sens.  Lorsque  Kepler  eut 
saisi  cette  relation  du  carré  des  temps  aux  cubes  des  grands  axt>s, 
qui  l’avait  tant  frappé  , s’il  avait  cherché  à la  vérifier  par  le  genre 
d'épreuve  numérique  auquel  nous  venons  de  la  soumettre,  il 
aurait  prit  croire  qu’elle  ne  s’écarte  de  la  vérité  rigoureuse  que  par 
des  discordances  occasionnelles,  légitimement  attribuables  aux 
erreurs  «les  observations.  Mais  cette  explication  n'est  plus  admis- 
sible pour  nous,  «pii  la  retrouvons  encore  plus  assurément  et 
uniformément  discordante , quand  nous  l’éprouvons  sur  des  dé- 
terminations auxquelles  on  ne  peut  attribuer  que  des  inexacti- 
tudes très-restreintes.  Toutefois  , en  reconnaissant  ainsi  qu’elle 
n’a  pas  une  rigueur  absolue,  nous  lui  découvrons  un  caractère 
d’approximation,  aussi  étonnant  qu’indubitable,  dans  ce  constant 
retour  du  nombre  365,  égal  au  nombre  de  jours  complets  de  la 
révolution  annuelle  de  la  terre,  le<piel  n’y  a aucunement  con- 
couru.  Car  ce  qui  manque  pour  le  compléter,  même  pour  Mer- 
cure, ne  répond  pas  une  différence  de  33  minutes  sexagési- 
males, dans  la  position  de  la  terre  sur  son  orbite  propre  ; et  pour 
les  quatre  autres  planètes , cette  différence  est  beaucoup  moindre. 
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On  doit  donc  , avec  Kepler , voir  ici  l’égalité  absolue  , comme 
exprimant  une  grande  loi  naturelle,  marquée  et  modifiée  dans 
la  rigueur  de  son  application  , par  des  influences  secondaires , 
dont  il  faudra  rechercher  les  causes  , en  l’admettant  au  point  de 
vue  général  comme  une  vérité.  Ce  n’est  jamais  autrement  que 
l’on  parvient  à découvrir  de  telles  lois  dans  les  recherches  expéri- 
mentales. L’œuvre  du  génie  consiste  à les  y démêler  et  à les  sai- 
sir. En  cette  occasion , comme  dans  tant  d’autres , celui  de  Képlcr 
ne  lui  a pas  fait  défaut. 

08.  J’ai  maintenant  exposé  tontes  les  méthodes  d’observation 
sur  lesquelles  repose  l'astronomie  planétaire,  et  j’ai  signalé  les 
lois  que  Képlcr  en  a déduites , à titre  de  faits.  Elles  lui  ont  servi 
pour  construire  les  premières  Tables  des  planètes  qui  aient  été 
exemptes  d’hypothèses , et  elles  sont  devenues  le  fondement  de 
toutes  celles  qui  ont  été  établies  par  les  astronomes  postérieurs. 
Mais,  cette  universalité  d’adoption  ne  leur  a été,  n’a  pu  leur 
être  légitimement  donnée,  qu’a  près  qu’elles  ont  été  dégagées  de 
leur  empirisme  originaire , et  élevées  au  rang  de  vérités  méca- 
niques par  leur  concentration  en  un  seul  principe  qui  a montré 
leur  mutuelle  dépendance,  en  même  temps  que  les  conditions 
exactes  de  leur  application  astronomique.  Ce  complément  a été 
l’œuvre  de  Newton.  Exposer  ici  la  série  des  raisonnements,  et  la 
chaîne  des  idées  par  lesquelles  il  est  arrivé  à cette  grande  déduc- 
tion , pourrait  sembler  excéder  les  bornes  scientifiques  que  je 
dois  me  prescrire.  Mais  en  restreignant  cette  exposition  à ce  que 
l’on  pourrait  appeler  la  partie  logique  de  sa  découverte  , je  me 
résoudrai  à l’entreprendre,  parce  que  je  la  crois  indispensable 
pour  rassembler  sous  un  même  point  de  vue  les  travaux  que  nous 
avons  déjà  étudiés,  et  pour  nous  préparer  utilement  à ceux  qui 
vont  suivre. 

Sect.ion  IV.  — Résumé  des  trois  lois  de  Képlcr,  en  une 
seule  loi  mécanique , par  Newton. 

89.  Lorsqu'on  suit  les  mouvements  des  planètes  par  des  obser- 
vations précisés , faites  avec  les  instruments  perfectionnés  que 
nous  possédons  anjourd'hui,  on  reconnaît  qu’aucune  des  lois  de 
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Kepler  n’y  o»t  complètement  réalisée,  <|u»i<|u’cllcs  y soient  tou- 
jours empreintes.  Ainsi,  d'abord,  leurs  révolutions  ne  s’accomplis- 
sent pas  rigoureusement  dans  des  plans  abstraits  et  mathématiques, 
passant  par  le  centre  du  soleil.  Prenons  pour  exemple  la  terre.  Les 
positions  successives  que  son  centre  occu|>c  dans  l’espace,  pendant 
le  cours  d’une  même  année,  se  trouveront  toutes,  il  est  vrai,  à fort 
peu  près  comprises  dans  un  même  plan  , que  nous  appelons  l'cclip- 
tique.  Alais  des  observations  excessivement  précises,  feront  voir  que 
ce  n’est  là,  en  réalité,  que  le  lieu  moyen  , autour  duquel  elle  oscille 
dans  de  très-petites  amplitudes  d'écart.  Après  quelques  années , ou 
reconnaîtra  que  ce  plan  idéal  ne  conserve  pas,  dans  le  ciel,  une  posi- 
tion constante;  de  sorte  qitè,  pour  continuer  de  l'employer  à titre 
de  fiction  géométrique,  il  faudra  concevoir  qu’il  se  déplace  conti- 
nûment avec  une  extrême  lenteur,  emportant  la  terre  avec  lui. 
Le  mouvement  propre  et  annuel  de  la  terre,  dans  ce  plan  trans- 
porté , s’opère  très-approximativement,  comme  le  prescrit  Kepler, 
sur  une  ellipse  dont  le  centre  du  soleil  occupe  un  des  foyers,  son 
l ayon  vecteur  y décrivant  autour  de  ce  centre  des  aires  propor- 
tionnelles au  temps.  Mais  celte  courbe  géométrique  n'est,  de 
même,  que  le  lieu  moyen  autour  duquel  la  marche  réelle  de  la  terre 
se  montre  légèrement  ondulatoire  , son  mouvement  de  circulation 
angulaire  y étant  aussi,  par  intermittences,  un  peu  plus  lent  ou  un 
peu  plus  rapide  cpie  la  loi  des  aires  ne  l’exigerait.  Legrand  axe  de 
l'ellipse  annuelle,  quoique  toujours  dirigé  vers  le  centre  du  soleil, 
se  déplace  progressivement  dans  le  plan  fictif,  par  un  mouvement 
angulaire  très-lent,  et  il  s’opère  dans  l’excentricité  une  variation 
progressive  qui  est  pareillement  trcs-lente.  La  longueur  «lu  grand 
uxe  et  la  durée  de  1a  révolution  sidérale  sont  les  seuls  éléments 
qui  semblent  ne  pas  éprouver  d’altérations  durables.  On  n’y  dé- 
couvre «pie  de  faibles  variations  oscillatoires;  et  ce  caractère 
d'immutabilité  delà  révolution  se  constate  à titre  de  fait  général 
pour  toutes  les  planètes,  les  durees  moyennes  «pic  leur  assigne 
llipp.trtpie , ne  différant  pas  sensiblement  de  celles  que  ttotis  leur 
trouvons  aujourd’hui.  Des  modifications  du  même  genre,  et  «le 
même  ordre,  les  unes  temporaires  , les  autres  progressives , s’ob- 
servent aussi  dans  les  conditions  simples  de  mouvement,  que 
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Képler  avait  assignées  aux  autres  planètes  Sur  leurs  diverses 
ellipses,  pour  lesquelles  il  avait  lui-même  constaté  le  déplacement 
très- lent , mais  toutefois  manifeste,  des  nœuds  et  des  périhélies. 
Enfin  les  carrés  des  temps  des  révolutions  sidérales  des  différentes 
planètes  ne  sont  pas  tout  h fait  proportionnels  aux  cultes  des 
demi  grands  axes  de  leurs  ellipses  observées,  quoiqu’ils  s’écartent 
peu  de  ce  rapport,  ainsi  qu'on  l'a  vu  il  n’y  a qu’un  moment  par 
les  nombres.  L)e  tout  cela  il  résulte  qu’iri , comme  dans  la  presque 
universalité  des  phénomènes  naturels  qui  s’opèrent  avec  conti- 
nuité, noire  esprit  aperçoit , d'une  première  vue,  certaines  lois 
générales,  qu’il  faut  «l’abord  saisir  et  constituer  à tilie  d’abstrac- 
tion , en  y ajoutant  comme  correctifs  provisoires  les  détails  qui 
s’en  écartent.  Considérant  alors  ces  lois  dans  leur  simplicité  idéale, 
il  faut,  s’il  se  peut,  remonter  à lu  cause  mécanique,  dont  elles  seraient 
les  conséquences  nécessaires.  Appropriant  ensuite  cette  cause  au 
problème  naturel,  avec  toute  la  généralité  d'application  qu’elle  peut 
recevoir,  il  faut  voir  si  les  effets  secondaires,  que  l’on  avait  né- 
gligés en  l’établissant,  ne  seraient  pas  eux-mémes  des  conséquences 
mécaniques  de  son  existence;  tellement  que  celle-ci  étant  admise, 
tout  l’ensemble  des  faits,  tant  généraux  que  particuliers,  doi- 
vent en  résulter  numériquement.  Cette  réduction  des  questions  ' 
naturelles  , à dépendre  mécanhpiement  d’un  principe  physique, 
unique  et  général , est  le  dernier  terme  auquel  le  raisonnement 
humain  puisse  aspirer,  pour  assigner  ce  qu’il  appelle  leur  cause; 
et  il  ne  la  «’onnait  pleinement  que  là.  Les  mouvements  des  pla- 
nètes ont  été  analysés  dans  cet  ordre  logique  par  Newton,  en 
tirant,  successivement  des  principes  de  la  mécanique,  l’interpré- 
tation de  chacune  des  lois  de  Képler,  considérées  abstraotivement 
comme  rigoureuses.  Je  ne  saurais  entrer  ici  dans  les  détails  ma- 
thématiques de  cette  déduction  admirable.  11$  sont  complètement 
exposes  dans  le  Traite  tic  la  mécanique  céleste  de  Laplace,  auquel 
je  me  suis  seulement  proposé  d’introduire  le  lecteur.  Mais  j’essaye- 
rai de  spécifier  et  de  présenter  par  ordre , la  nature  et  la  succession 
des  raisonnements  dont  Newton  s’est  servi,  pour  extraire,  des 
énoncés  de  Képler,  les  conséquences  mécaniques  qu’ils  renfer- 
ment. Je  ne  ferai  ainsi  que  procéder  dès  à présent  à un  travail 
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qui  deviendra  toujours  nécessaire  à ceux  qui  voudront  approfon- 
dir ces  grandes  théories;  et  j’en  retirerai  l’avantage  de  pouvoir  en 
faire  intervenir  au  besoin  les  résultats,  comme  autant  de  théo- 
rèmes , dans  l’interprétation  des  phénomènes  que  j’aurai  ulté- 
rieurement à exposer. 

90.  Au  commencement  du  livre  des  Principes,  Newton  a éta- 
bli les  véritables  lois  du  mouvement  dans  leur  acception  la  plus 
générale.  Seulement  il  a présenté  leurs  applications  sous  des 
formes,  en  quelques  points  différentes  de  celles  que  nous  leur 
donnons  aujourd’hui.  Ces  différences  sont  peu  sensibles  dans  la 
conception  et  la  mesure  des  mouvements  rectilignes,  soit  unifor- 
mes, soit  continûment  variés  suivant  des  lois  quelconques.  Mais 
elles  le  sont  trcs-esscntiellement  dans  la  manière  d’envisager  et  de 
représenter  les  mouvements  curvilignes.  Pour  ceux-ci , Newton 
substitue  aux  trajectoires  courbes  des  polygones  inscrits,  dont 
chaque  côté  est  successivement  parcouru  en  mouvement  uniforme, 
dans  un  même  intervalle  de  temps  r.  C'est  ce  que  représente  la 
fig.  a2,  dont  j’emprunte  les  éléments,  même  les  lettres,  au 
livre  I des  Principes,  section  II,  prop.  I.  Le  premier  côté  AB  ou  c, 
ayant  été  ainsi  décrit,  si  le  mobile  était  libre,  il  poursuivrait  sa 
route  suivant  celte  direction,  et  y parcourrait  une  longueur  égale 
à r,  dans  le  même  temps  t.  Mais,  arrivé  ù l’extrémité  B,  l’action  ou 
force  externe  qui  le  sollicite,  le  dévie  de  sa  route  par  une  impul- 
sion soudaine (impulsu  unico,  sed  mngno ),  laquelle  lui  imprime, 
suivant  sa  direction  propre,  une  vitesse  telle,  que,  s’il  était  sou- 
mis à sa  seule  influence,  il  parcourrait  dans  ce  sens,  en  mouve- 
ment uniforme , pendant  le  temps  r,  une  longueur/-.  Alors,  dans 
ce  même  temps  t,  il  décrit  en  mouvement  uniforme , la  diagonale 
du  parallélogramme  construit  sur  les  côtés  c,f,  diagonale  qui  se 
trouve  ainsi  être  le  deuxième  côté  BC  ou  c'  du  polygone  inscrit  à 
la  trajectoire.  La  direction , ainsi  que  la  longueur  de  ce  second 

côté  BC,  résulte  donc  de  la  combinaison  de  la  vitesse  primitive  i 

avec  la  vitesse*^,  perturbatrice  du  mouvement  rectiligne;  et  réci- 
proquement, si  les  deux  côtés  \B,BC,  sont  donnés  on  direction 
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ainsi  qu’en  longueur,  ta  vitesse  perturbatrice  - > s’en  conclut  en 

direction  et  en  intensité  par  la  construction  meme.  Le  même  rai- 
sonnement s'applique,  de  proche  en  proche,  à tous  les  côtés  sui- 
vants du  polygone  inscrit,  qui  résulte  d’une  loi  de  vitesses  don- 
née; ou,  réciproquement,  si  le  polygone  est  donné  , la  même 
construction  fait  connaître  la  loi  des  vitesses  qui  pourront  le  faire 
décrire.  L’emploi  direct  et  inverse  du  mouvement  polygonal  étant 
ainsi  établi  généralement , Newton  l'identifie , dans  sa  dernière 
limite,  au  mouvement  curviligne  rigoureux,  en  faisant  t infi- 
niment petit.  Le  résultat  ainsi  obtenu  s’accorde  finalement  avec, 
celui  auquel  on  arrive  par  nos  méthodes  modernes,  au  moven 
d’une  conception  différente.  Dans  celles-ci,  prenant  de  même  , 
sur  la  trajectoire  curviligne,  deux  arcs  consécutifs,  AB,  BC,  fig.  ?.3, 
successivement  décrits  dans  un  même  intervalle  de  temps  infini- 
ment petit  dt,  on  considère  le  point  C comme  donné  par  la  com- 
position de  deux  mouvements  continus.  L’un  uniforme,  et  dirigé 
suivant  le  prolongement  de  la  tangente  en  B,  est  produit  par  la 
vitesse  v,  antérieurement  acquise,  laquelle,  si  elle  agissait  seule  sur 
le  mobile  B,  lui  ferait  décrire,  sur  cette  tangente,  la  longueur 
B 7 ou  vdt , dans  le  temps  dt.  L’autre  mouvement  est  produit  par 
la  force  accélératrice  ®,  laquelle  étant  supposée  continue  et  finie, 
comme  tontes  celles  auxquelles  nos  calculs  s’appliquent,  agit  pen- 
dant le  temps  infiniment  petit  dt  comme  si  elle  était  constante;  de 
sorte  que,  si  elle  s’exercait  seule  sur  le  mobile  B,  elle  lui  ferait 
parcourir  en  mouvement  uniformément  accéléré,  suivant  sa  propre 
direction,  dans  ce  temps  dt,  la  longueur  -j-y  <7/\  représentée  dans 
notre  Jîg.  23  par  B et  que  son  expression  montre  être  infiniment 
petite  du  second  ordre,  tandis  que  la  longueur  BC  ou  B 7 est  infi- 
niment petite  du  premier.  Par  la  combinaison  de  ces  deux  mouve- 
ments continus,  le  mobile  B,  après  le  temps  infiniment  petit  dt , 
se  trouve  transporté  au  même  point  C,  oit  le  conduisait  la  con- 
struction de  Newton  à la  fin  du  temps  r supposé  égal  à dt,  pourvu 
que,  dans  l'application  des  doux  procédés  aux  mêmes  éléments 
consécutifs  infiniment  petits  d’une  même  trajectoire,  la  lon- 
gueur BV  ou y“de  Newton,  fig.  22,  qui  est  censée  décrite  en  mon* 
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veinent  uniforme,  soit  prise  clou  hic  de  la  longueur  Bp  de  nos 
méthodes  modernes,  qui  est  censée  décrite  en  mouvement  unifor- 
mément accéléré.  La  nécessité  de  cette  condition  d’accord  est 
démontrée  ici  en  note  (*).  Elle  revient  ^ dire  que,  dans  le  mou* 


(*)  J'établis  d'abord  les  deux  constructions  en  termes  finis  dans  la  fig. 

Je  la  limiterai  ensuite  aux  infiniment  petits,  pour  l'application.  Par  trois 
points  A,  H,  C de  la  trajectoire  que  l'on  veut  considérer,  je  fais  passer  une 
circonférence  de  cercle,  dont  je  désigne  le  centre  par  la  lettre  O,  et  par  p le 
rayon.  J'appelle  la  corde  AB,  a;  la  corde  BC,  et  'à  u , au',  les  angles  au 
centre  qu'elles  aoua-lendcnt.  Conformément  à la  règle  newtonienne,  je  pro- 
longe la  corde  AB  d'une  quantité  Bc  égale  ù elle  même,  et,  tirant  la  droito 
dn  jonction  Ce,  je  lui  mène  par  le  point  B une  parallèle  BS  sur  laquelle  je 
prends  la  longueur  BV  égale  à Ce,  ce  qui  me  donne  le  parallélogramme 
newtonien  BcC.V.  Maintenant,  pour  réaliser  sur  les  mêmes  cordes  la  con- 
struction moderne,  je  mène  en  B la  tangente  BT'  qui  coupe  Ce  en  un  point  y; 
puis  prenant  sur  BS,  la  longueur  B/3  égale  à C y,  je  complète  le  parallélo- 
gramme moderne  ByC/3.  Quand  nous  restreindrons  la  figure  au  cas  où  les 
trois  points  ABC  do  la  trajectoire  sont  infiniment  voisins,  et  les  cordes  AB, 
BC.  infiniment  petites,  la  circonférence  do  cercle  qui  les  joint  sera  oscula- 
tricc  en  B à la  trajectoire  considérée,  et  se  confondra  avec  elle  dans  l'éten- 
due de  l'arc  ABC.  Les  longueurs  BV,  B/3,  auront  alors  les  significations  mé- 
caniques, que  Newton  et  les  géomètres  modernes  leur  attribuent  séparément. 
Ainsi,  quand  nous  aurons  forme  l'expression  générale  de  leur  rapport  dans  la 
fi».  a j,  qui  CM  établie  sur  la  condition  que  le  point  C de  la  circonférence 
ABC  résulte  identiquement  le  même  des  deux  constructions , la  valeur  que 
nous  lui  trouverons  à relie  limite  finale,  sera  celle  qu'il  faudra  lui  assigner 
pour  que  les  deux  conceptions,  du  mouvement  polygonal  et  du  mou\  «nient 
curviligne,  s'accordent  ù donner  identiquement  la  même  trajectoire  courbe, 
quand  oii  les  applique  h des  conditions  mécaniques  pareilles. 

Continuant  donc  à raisonner  sur  la  fi».  i!\ , en  appliquant  à scs  clé- 
ments les  symboles  conventionnels  que  je  leur  ai  attribués,  on  aura  d'a- 
bord 

A B = a =.}  p sium  ; BC  ■=  n'  — ip  mm’. 

Nous  avons  aussi  par  construction 

Bc  — AB  = <ri . 

Des  points  C cl  c je  mène  h la  tangente  BT  deux  perpendiculaires  : CP 
que  je  nomme  P,  et  cp  que  je  nomme  p.  Les  angles  respectivement  opposés 
à ces  perpendiculaires  au  sommet  B ont  évidemment  les  valeurs  que  j'ai 
inscrites  sur  la  figure.  On  en  déduira  donc 

p-=  a y in  II  js  — ; i =.  it  sijim  = 

A p 7 p 
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veinent  polygonal,  la  force  perturbatrice  du  mouvement  rectiligne 
doit  être  censée  imprimer  instantanément  au  mobile,  au  cominen- 


Or  la  similitude  des  triangles  rectangles  cyp,  Cy P donne 


c/ 

Cy 


P 

P 


conséquemment 


ey*-Cy 

Cy 


cy  + Cy  forme  la  droite  totale  Ce,  égale  par  construction  h BV.  De  mémo 
Cy  est  égale  à B^.  L'égalité  précédente  donne  do^c 

BV  _ «•  n” 

Bî  aT' 

• 

C’est  l’expression  générale  du  rapport  que  nous  avons  besoin  d’évaluer 
dans  le  cas  de  l’application  mécanique,  ou  les  arcs  a,  a ’ étant  supposés  dé- 
crits dans  des  intervalles  de  temps  égaux  cl  infiniment  petits  sont  eux- 
mêmes  infiniment  petits.  Celte  simultanéité  d’atténuation  tient  à ce  que, 
dans  tous  les  mouvements  quo  nous  observons  et  qui  font  l’objet  de  nos 
calculs , les  longueurs  décrites  dans  des  temps  finis  sont  toujours  finies , ce 
qui  exige  que  leurs  incréments  décroissent  indéfiniment  avec  ceux  du  temps 
qui  est  dépensé  à les  produire.  Mais  à celte  condition  générale  il  s’on  joint 
une  autre  plus  particulière.  C’est  que,  tous  ces  mouvements  observables 
et  calculables  s’opèrent  avec  une  continuité  malhématique.  De  là  il  résulte 
que  si  l’on  y considère  deux  arcs  a,a\  égaux  et  infiniment  petits  d'une  mémo 
trajectoire;  qui  soient  décrits  consécutivement  dans  un  Intervalle  de  temps 
dl , leur  différence  a ' — a,  ne  peut  être  qu’infini  ment  petite  relativement 
à chacun  d’eux.  Cette  seconde  condition,  que  je  n’ni  fait  qu’énoncer,  dans 
le  texte  auquel  la  présente  note  se  rapporte  , et  dont  j’aurai  l’occasion  d’éta- 
blir plus  loin  la  démonstration  générale,  va  nous  fournir  le  moyen  de 

BV 

trouver  la  valeur  initiale  du  rapport  dans  les  applications. 

Pour  rintroduire,  faisons  généralement 

a'  — a = $ ; d’où  a — a' — i. 

Il  en  résultera 

BV  ^ 

B;?  “ 


= 2 - 


■GM*)’ 


D'après  ce  qui  vient  (l’être  dit  en  dernier  lieu,  tous  le»  modes  de  mouve- 
ment que  nous  avons  il  considérer  sont  tels,  que  lorsque  les  arcs  a,  a',  ar- 
rivent à leur  limite  Anale  de  petitesse , le  rapport  est  infiniment  petit, 

et  conséquemment  négligeable,  en  comparaison  de  la  quantité  fiuiea.  Celle-ci 

BV 

exprimera  donc  la  valeur  qu’il  faudra  donner  i j— > dans  ce  Cas  final  d ap- 
T.  v.  «4 


'\ 
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cernent  de' chaque  <U  infiniment  petit,  la  même  vitesse  que,  dans 
le- mouvement  curviligne,  elle  ne  lui  ferait  acquérir  qu’après  avoir 
agi  continûment  sur  lui,  suivant  sa  direction  propre , |>cndaut 
ce  même  intervalle  de  temps  dt. 

. J’ai  cru  cette  explication  nécessaire  pour  éviter  que  l’on  ne 
confonde  ensemble  deux  conceptions  essentiellement  distinctes, 
dont  chacune  doit  être  appliquée  avec  les  éléments  déterminatifs 
qui  lui  sont  propres.  Mais  après  l’avoir  donnée , je  n'aurai  plus 
qu’à  énoncer  les  résultats  qui  sont  communs  à l’une  et  à l’autre  , 
sans  avoir  besoin  de  spécifier  celle  des  deux  méthodes  par  la- 
quelle ils  ont  (;té  obtenus. 

91.  Appliquons  maintenant  ces  principes  au  mouvement  cur- 
viligne dis  planètes,  en  les  considérant  d’abord,  pour  simpli- 
fier le  calcul,  comme  de  simples  points,  libres,  isolés  les  uns 
des  autres  , et  parcourant  sans  obstacle  le  vide  des  cieux  , suppo- 
sition physiquement  indiquée  avec  les  caractères,  sinon  d’une 
Vérité  absolue,  au  moins  d'une  très-grande  approximation,  par  la 
perpétuité  séculaire,  et  sensiblement  inaltérée,  de  leurs  révolu- 
tions. Prenons  alors  isolément  une  d'elles,  et  donnons-lui  pour 
première  loi  abstraite  qu’elle  se  meut  actuellement  dans  un  plan 
qui  passe  par  le  centre  du  soleil.  Ce  sera  encore  une  condition 
toujours  très-proche  de  lu  réalité , et  particulièrement  exacte , en 
moyenne.  La  force  accélératrice  qui  détermine  généralement  la 
marche  curviligne  de  la  planète  devra  donc  être  toujours  dirigée 
dans  ce  plan  même  , au  moins  quant  à la  partie  principale  et  domi- 
nante de  son  action.  Ajoutons  à cela  cette  autre  loi,  manifestée  aussi 
très-approximativement  par  les  phénomènes,  que  le  rayon  vecteur 
trace  autour  du  soleil  des  aires  proportionnelles  au  temps.  Alors, 


plication,  pour  que  la  construction  newtonienne  et  la  moderne,  que  nous 
avons  fait  accorder  à donner  le  même  point  Cdans  la  fig.  24»  conservent 
ce  même  accord,  quand  les  arcs  consecutifs  de  la  trajectoire  auxquels  on  les 
applique,  sont  infiniment  petits.  C'est-à-dire , en  résumé,  qu'on  devra 
prendre  constamment 

BV  = aB,3, 

pour  que  la  conception  du  mouvement  curviligne,  s'accordo  avec  celle  do 
mouvement  polygonal 

. v 
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par  une  démonstration  très-simple,  si  simple,  que  je  pourrai  l'insé- 
rer dans  la  suite  de  cet  ouvrage,  Newton  prouve  que  la  force  accélé- 
ratrice est  toujours  dirigée  vers  un  meme  point  central,  qui  est  celui 
autour  duquel  la  proportionnalité  des  aires  a lieu  ; et,  par  inverse,  - 
il  montre  que  cette  proportionnalité  ne  saurait  exister  si  la  force 
accélératrice  n'est  pas  constamment  dirigée  vers  un  même  centre. 
Voilà  ce  dont  Képler  avait  un  sentiment  vague,  quand  il  attribuait 
cette  importante  loi  à l’existence  des  fibres  magnétiques  qui , 
selon  lui,  rattachaient  les  planètes  au  corps  du  soleil.  Introdui- 
sons maintenant  la  forme  elliptique  des  orbites,  toujours  au  tnéfne 
point  de  vue  d’une  abstraction  approximative.  En  chaque  point 
de  son  ellipse  où  la  planète  se  trouve,  son  mouvement  actuel, 
pendant  un  temps  très-court , peut  être  supposé  le  meme  que  si 
elle  décrivait  un  très-petit  arc  d’une  circonférence  de  cercle,  qui 
serait  osculatrice  à la  courbe  en  ce  point.  Pour  qu’elle  se  main- 
tienne instantanément  sur  cet  arc,  il  faut  que  la  force  centrale 
décomposée  suivant  le  rayon  du  cercle  qui  aboutit  au  point  d’os- 
culation, égale,  et  contre- balance  par  son  opposition  la  force  cen- 
trifuge inhérente  au  mouvement  circulatoire,  laquelle  tend  à tirer 
le  mobile  hors  de  son  orbite  suivant  la  direction  de  la  normale 
locale  , en  le  sollicitant  avec  une  énergie  proportionnelle  au  carré 
de  sa  vitesse  «le  translation  actuelle,  et  réciprocpie  au  rayon  oscu- 
lateur  de  la  courbe  qu’il  décrit.  Le  calcul  étant  établi  sur  cet 
énoncé,  voici  le  résultat  de  Newton.  Lorsque  l’orbite  est  une 
ellipse,  dont  le  centre  des  forces  est  un  foyer,  l’cquilibre  des  deux 
efforts  contraires  exige  que  l’intensité  de  la  force  centrale  varie 
réciproquement  au  carré  de  la  distance  du  centre  dont  elle  émane, 
aux  points  sur  lesquels  elle  agit.  L’ellipse  ne  pouvant  être  libre- 
ment décrite  qu’à  cette  condition , sa  forme  constatée  dans  les 
orbes  planétaires,  impose  nécessairement  celte  loi  de  variation  à 
la  force  émanée  du  soleil  qui  les  fait  décrire.  Arrivé  là,  Newton 
s’est  proposé  le  problème  inverse.  Supposant  qu’un  point  maté- 
riel libre  soit  maintenu  en  mouvement  dans  un  plan  par  une 
force  accélératrice  centrale,  qui  le  sollicite  avec  une  énergie  réci- 
proque au  carré  de  la  distance,  l’orbite  qu’il  décrira  sera-t-elle 
nécessairement  une  ellipse?  Pour  le  savoir,  il  faut  évidemment 

.4.. 
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appliquera  la  force  centrale,  ainsi  définie,  le  meme  mode  de  dé- 
composition que  précédemment , et  mettre  de  même  sa  composante 
normale  en  opposition  avec  la  force  centrifuge  dirigée  suivant  le 
rayon  osculnteurde  l'orbite,  en  laissant,  cette  fois,  indéterminée, 
la  nature  de  la  courbe  Ù laquelle  ce  rayon  appartient  ; et  lui  im- 
posant, pour  seule  condition,  qu'en  chacun  de  ses  points,  il 
v ait  équilibre  entre  les  deux  efforts  qui  s'y  combattent.  Avec 
cette  inversion  de  données.  Newton  trouva,  que,  sous  l’influence 
d’une  force  accélératrice  centrale,  réciproque  au  carré  des  dis- 
tances, l’établissement  de  l’équilibre  exige  que  l’orbite  soit,  non 
pas  exclusivement  une  ellipse,  mais  une  section  conique  quel- 
conque dont  le  centre  des  forces  est  un  foyer;  ce  qui  comprend, 
outre  l'ellipse,  la  parabole,  l'hyperbole,  et  une  circonférence  de 
cercle,  ce  dernier  cas  pouvant  être  considéré  comme  une  parti- 
cularité du  premier.  Si  l’on  imagine  que  le  point  matériel  ait  été 
mis  en  mouvement  par  impulsion,  à une  certaine  distance  du 
foyer  de  la  force  centrale  qui  lui  imprime  sa  marche  curviligne,  la 
variété  désertion  conique  qu’il  se  met  à décrire,  dépend  de  l'in- 
tensité de  l’impulsion  initiale  , et  de  la  distance  au  centre,  où  elle 
a été  appliquée.  Sa  direction  n’entre  pour  rien  dans  ce  résultat. 
Plus  tard  Newton  montra  que  la  parabole  est  réalisée  dans  le  . 
mouvement  des  comètes,  et  que  les  lois  de  Képler  s’y  appliquent 
encore , en  faisant  à leur  énoncé  les  modifications  convenables 
pour  les  adapter  à une  ellipse  dont  le  grand  axe  serait  devenu 
infini.  Le  cas  de  l’hyperbole  n’a  pas  encore  été  constaté  dans  les 
astres  jusqu’ici  découverts  (*). 

02.  Pour  compléter  ces  spéculations  il  restait  un  grand  pas  à 
faire.  Le  soleil  et  les  planètes  ne  sont  pas  de  simples  points,  mais 
de  vastes  corps.  Si  des  forces  accélératrices,  agissant  à distance, 
en  émanent,  ou  les  impressionnent,  on  ne  petit  pas  physiquement 
attacher  les  origines  ou  les  effets  de  ces  forces  , à des  centres  abs- 


(*1  La  démonstration  de  cos  deux  propositions,  tant  de  la  directe  que  de 
ta  réciproque,  est  exposée  sous  une  forme  élémentaire,  d'après  Newton, 
dans  le  Journal  det  Saranls  pour  l’année  1 85'J , pag.  5ua  et  suivantes.  Rem- 
prunterai au  besoin  il  cet  écrit  les  expressions  simples  que  j'y  ai  établies. 
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traits,  n’ayarit  qu'une  existence  idéale.  Il  faut  les  considérer  comme 
des  résultantes  d’action,  individuellement  exercées  ou  ressenties, 
par  tous  les  éléments  matériels  qui  constituent  la  masse  de  chaque 
corps  ; et  remonter  de  ces  résultantes  , aux  composantes  molécu- 
laires , dont  le  concours  les  produit.  Heureusement,  la  forme  ar- 
rondie et  presque  sphérique  des  corps  planétaires,  combinée  avec 
la  petitesse  de  leurs  dimensions,  comparativement  aux  grandeurs 
des  intervalles  célestes  qui  les  séparent , facilite  ce  retour  pour  le 
genre  de  forces  que  Newton  avait  ici  à leur  appliquer.  Car  il  dé- 
montra que  des  sphères  homogènes  , dont  toutes  les  particules 
exercent  au  dehors  des  forces  proportionnelles  à leurs  masses 
propres,  et  réciproques  au  carré  des  distances,  donnent  des  ré- 
sultantes qui  suivent  la  même  loi , et  qui  agissent  comme  si  elles 
émanaient  de  la  masse  totale  concentrée  à son  centre  de  figure. 

Celte  équivalence  d’effet  a encore  lieu  pour  les  corps  composés 
de  couches  sphériques  hétérogènes  concentriques  entre  elles  ; et, 
dans  ces  deux  cas,  elle  est  spécialement  propre  au  mode  d'acticyi 
que  cette  loi  suppose.  Maintenant , si  les  corps  planétaires  ne  sont 
pas  rigoureusement  sphériques  , si  la  matière  dont  ils  sontcom-  • 
posés  n’y  est  pas  distribuée  par  couches  concentriques  de  densités 
rigoureusement  uniformes,  ces  inégalités  de  configuration  et  de 
constitution  ne  peuvent  avoir  qu’une  influence  secondaire  sur  les 
résultantes  d’action  qu'ils  exercent  aux  distances  où  ils  sont  les 
uns  des  autres  ; car  cette  influence  serait  tout  à fait  nulle  si  leurs 
dimensions  étaient  infiniment  petites  comparativement  à ces  dis- 
tances, en  sorte  qu’ils  dussent  y agir  comme  des  points  massifs 
mathématiques.  Négligeant  donc  provisoirement  ces  effets  secon- 
daires, pour  ne  considérer  que  la  partie  principale  de  l’action, 
les  théorèmes  de  Newton  sur  les  corps  sphériques  deviennent  légi- 
timement applicables.  Ainsi , dans  ce  retour  aux  réalités , la  force 
centrale  réciproque  au  carré  de  la  distance,  qui  fait  graviter 
chaque  planète  vers  le  soleil , reste  encore  une  conséquence  ma- 
thématique des  conditions  phénoménales,  suivant  lesquelles  nous 
les  voyons  circuler  dans  leuis  orbites  autour  de  lui.  Seulement, 
on  devra  concevoir  que  celte  gravitation  ne  s'exerce  pas  physique- 
ment, de  centre  à centre  , mais  qu'elle  est  la  résultante  de  toutes 
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les  actions  qui  Sollicitent  les  particules  matérielles  de  la  planète 
vers  celles  du  soleil , suivant  la  même  loi. 

93.  Dès  que  Newton  fut  en  possession  de  ces  résultats,  il  en  fit 
une  application  qui  devait  fournir  la  vérification  la  plus  immé- 
diate comme  la  plus  frappante  de  leur  généralité.  La  pesanteur, 
qui  sollicite  incessamment  sous  nos  yeux  tous  les  corps  terrestres, 
et  qui  les  précipite  suivant  la  verticale  quand  ils  sont  libres,  nous 
offre  l’exemple  d'une  force  accélératrice  , émanée  d’un  corps  pla- 
nétaire , et  s’exerçant  à distance.  Quelle  que  soit  la  substance  et 
la  masse  des  corps  que  nous  voulions  soumettre  à son  action , 
elle  sollicite  tous  leurs  éléments  matériels  avec  une  énergie  égale  ; 
car  elle  leur  imprime  à tous  d’égales  vitesses  de  chute,  quand  on 
les  soustrait  à la  résistance  de  l’air;  et  ce  fait,  depuis  longtemps 
remarqué,  fut  constaté  de  nouveau  par  Newton,  au  moyen  de 
procédés  dont  la  précision  aurait  rendu  sensibles  les  plus  petites 
différences , s’il  en  eût  existe  ( * ).  Alors  il  pensa  que  cette  (orce  ,1e 
gravité  qui  impressionne  également  les  particules  de  tous  les  corps 
terrestres , sans  distinction  de  nature , devait  être  du  même 
genre  que  celle  qui  retient  les  planètes  suspendues  dans  leurs  or- 
bites autour  du  soleil;  que  son  action  doit  s'étendre  aussi  indéfi- 
niment dans  l’espace  , avec  une  énergie  décroissante  en  raison  du 
carré  de  la  distance,  au  centre  de  la  terre,  considérée  comme 
sensiblement  sphérique  ; et  que  c’était  elle  qui , affaiblie  suivant 
cette  loi  à la  distance  où  la  lune  se  trouve  de  ce  centre,  la  rete- 
nait autour  de  la  terre,  dans  son  orbite,  en  balançant  la  force 
centrifuge  engendrée  par  son  mouvement  de  révolution  mensuel. 
Il  soumit  cette  idée  à l’épreuve  du  calcul,  de  la  manière  sui- 
vante (**),  que  je  me  bornerai  à reproduire  avec  les  données  dont 
il  a fait  usage. 

Faisant  abstraction  de  toutes  les  inégalités  qui  affectent  la 
marche  de  la  lune,  il  la  considère  comme  maintenue  en  moyenne 
sur  une  circonférence  de  cercle  concentrique  à la  terre,  ayant 
pour  rayon  A,  qu’elle  parcourt  d’un  mouvement  uniforme  dans 


(*)  Philos,  natur.  princi/iia  math  , lit).  III,  prop.  VI,  Ihéor.  VI. 

(’*)  Ihitl.,  prop.  IV,  Iht-or.  IV. 
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le  temps  /.  Soit  alors  u le  petit  angle  que  le  rayon  vecteur  décrit 
dans  l’orbite  pendant  un  intervalle  de  temps  très-court  que  nous 
supposerons  avec  Newton  èthe  une  minute  sexagésimale.  Le  sinus 
verse  de  cet  angle  aura  pour  longueur  2 à sin1  ~ u.  Or , d’après 
les  démonstrations  antérieures  que  Newton  a données , ce  sinus 
verse  exprime  l’espace  que  la  lune  décrirait  en  tombant  directe-, 
ment  vers  la  terre  pendant  une  minute  sexagésimale  , si  la  vitesse 
de  circulation  qui  la  sollicite  et  l’entraîne  à chaque  instant  sui- 
vant la  tangente  locale,  était  tout  il  coup  anéantie.  Et,  comme  la 
force  centrale  qui  agit  sur  elle  peut  toujours  être  censée  con- 
stante pendant  un  intervalle  de  temps  si  court,  l’espace  décrit 
2 A sin'  J u peut  cire  pris  pour  sa  mesure.  Il  ne  s’agit  plus  que  de 
l’évaluer. 

Si  l’on  suppose  t exprimé  en  minutes  , et  que  l’on  représente 
par  n la  demi-circonférence  dont  le  rayon  est  1 , h sera  -j- 1 et  J « 

sera  -■  La  petitesse  de  cet  angle  permettant  de  le  confondre  avec 

• , 2 7T*  Â 

son  sinus  , l’espace  décrit  aura  évidemment  pour  longueur  — — — • 

Dans  Implication  numérique,  Newton  admet  les  données  sui- 
vantes : 

i".  La  terre  est  sensiblement  sphérique;  et,  d’après  les  me- 
sures des  ustro  nu  mes  français,  uti  a Gallis  definitum  est,  son 
contour  comprend  1 23249600  pieds  de  Paris.  En  effet  c’est  l’éva- 
luation même  qui  se  déduit  de  la  longueur  du  degré  terrestre  me- 
sure par  Picard  vers  la  latitude  de  5o  degrés  ; et,  heureusement 
pour  Newton,  elle  est  d’une  exactitude  qui  doit  surprendre  pour 
le  temps  où  elle  a été  obtenue. 

2°.  La  distance  moyenne  de  la  lune  à la  terre  est  de  60  demi-' 
diamètres  terrestres.  Soit  donc  R ce  demi-diamètre  et  C la  circon- 
férence représentée  par  le  nombre  rapporté  ci-dessus.  On  aura 
2îtR  = C,  par  conséquent  SirlrrfioC;  et  l’expression  de 
notre  sinus  verse  deviendra 

60  rr  C 

, t‘  ' 
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3°.  La  révolution  sidérale  de  la  lune,  est  de  27J  7 h 43I°J  ou 
n minutes  3g3'j3.  Ce  sera  donc  la  valeur  de  t. 

Pour  empîoyerconunodément  ces  données  numériques,  on  re- 
narquera  que  C est  le  produit  des  trois  facteurs  360.6.57060, 
lont  le  dernier  est  précisément  la  longueur  du  degré  de  Picard 
xprinié  en  toises.  Alors,  en  formant  le  logarithme  de  C par  la 
n ni  inc  des  logarithmes  de  ses  facteurs , les  Tables  usuelles  suffi- 
ont  pour  effectuer  le  calcul  comme  il  suit  : 

log  C = 8 ,0907856 
log7r=  0,4971499 
' log6o=  1,7781513 

1 o , 366o868 
log  P = 9,1 897  35o 

log  sin  verse  —1,1 7635 1 8 ; sin  verse  = 1 51“, 009. 

Si  la  lune  existait  seule  avec  la  terre  dans  l’espace,  cosinus 
rctso  serait  la  mesure  de  la  force  centrale  <p , qui  la  maintiendrait 
:n  mouvement  circulaire  autour  de  la  terre  à la  distance  b,  sup- 
josée  égale  à 60  R.  Mais,  dans  l’hypothèse  de  la  gravitation  uni- 
verselle, que  Newton  veut  soumettre  ici  à l’épreuve  du  calcul , le 
ioleil  exerce  aussi , sur  la  terre  et  sur  la  lune,  une  force  du  même 
;enre,  qui  dans  le  cours  de  chaque  révolution  lunaire,  sollicitant 
:es  deux  corps  avec  des  énergies  inégales,  selon  leur  inégale  proxi- 
mité de  son  centre,  produit  en  moyenne  un  effet  contraire  à la 
force  centrale  <p.  Conséquemment,  la  résultante  réelle  qui  sou- 
dent la  lune  à la  distance  moyenne  où  elle  circule,  est  moindre 
que  ç d’une  certaine  quantité  que  Newton  évalue  à t i ç ; 
qui  la  réduit  à fj-f'-fg  y (*).  D'après  cela  le  sinus  verse  tGi^ooq, 


(*)  Principia , lit).  III,  prop  III  ei  corollaire.  Lo  calcul  exact  donne  pour 
:elle  réduction  une  quantité  moitié  moindre,  c’est-à-dirc  xrrt  ou  777, 
:omme  Laptace  ledit:  Expos . du  système  du  Monde,  lib.  IV,  chap.  V,  et 
U ce.  eél.,  ïiv.  II , JS.  Nous  retrouverons  cette  môme  valeur  en  traitant  de 
a théorie  de  la  lune.  La  duplication  faite  par  Newton  ne  peut  pas  être  attri* 
luce  au  mole  d'évaluation  exigé  par  Icvnouvcmcnl  polygonal,  puisqu'il  s'agit 
lu  rapport  de  deux  forces  entre  elles,  qui  doit  rester  le  même  , de  quelque 
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qui  se  conclut  du  mouvement  de  circulation  observé,  donne  seu- 
lement la  mesure  de  cette  force  réduite  ; et,  pour  avoir  la  véri- 
table , il  faut  la  multiplier  par  la  fraction  inverse  j-jrfï ce  T11' 
porte  à 15e, 09344  ou  i5p  if"!1  J.  C’est  aussi  le  résultat  de  New- 
ton , qui  toutefois  omet  dans  le  premier  calcul  une  autre  correc- 
tion également  nécessaire,  comme  on  le  verra  plus  lard. 

Maintenant , admettons  qu’en  agissant  sur  des  corps  plus  rap- 
prochés du  centre  de  la  terre,  la  force  accélératrice  f s’accroisse 
réciproquement  au  carré  de  la  distance  à ce  centre,  alors,  à la 
surface  de  la  terre  où  cette  distance  est  1 , tandis  qu’elle  est  60 
dans  la  région  de  la  lune,  l'espace  qu’elle  fera  décrire  aux  corps 
en  chute  libre,  pendant  1 minute,  sera  égal  à celui-là,  multiplié  par 
6o’,  ou,  pouvant  la  considérer  comme  constante  pendant  un  inter- 
valle de  temps  si  court,  elle  fera  décrire  en  1 seconde  cet  espace 
meme  i5f  1P0  l'-j,  puisque,  dans  le  mouvement  rectiligne  produit 
par  une  force  accélératrice  constante,  les  espaces  décrits  sont 
proportionnels  aux  carrés  des  temps  écoulés.  « Or,  dit  Newton  , 
» d'après  les  expériences  d’Huyghens  sur  les  oscillations  des  pen- 
» dules,  les  corps  graves,  tombant  en  chute  libre,  sous  la  lati- 
« tude  de  Paris,  décrivent  dans  1%  i5p  1 1’°  1 1 Ainsi  la  force 
» qui  relient  la  lune  dans  son  orbite,  étant  ramenée  à la  surface 
» de  la  terre , s’v  trouve  égale  à la  force  que  nous  appelons  la 
» gravité;  et  par  conséquent  elle  est  cette  gravité  même.  Car 
» nous  ne  pouvons  connaître,  et  caractériser  les  forces  que  par 
» leur  puissance  et  leur  mode  d'action.  » 


manière  qu’on  les  évalue  individuellement.  Newton  me  parait  nous  donner 
lui-inème  la  clef  de  ce  mystère  quand,  pour  justifier  l’emploi  de  la  correc- 
tion ,-*7,  il  renvoie  au  coroll.  11  de  la  prop.  XLV  du  livre  I,  qui  est  celle 
où  il  a cherché  à calculer  le  mouvement  imprimé  6 l'apogée  d'une  ellipse 
planétaire,  par  la  lorcc  perturbatrice  émanée  d’une  autre  planète.  Car  vou- 
lant alors,  sans  le  dire,  faire  une  application  de  cette  théorie  au  mouvement 
de  la  lune  troublée  par  le  soleil , il  attribue  à la- force  perturbatrice  sa  vraio 
valeur  ^7,  ce  qui  ne  lui  donno  qu'à  peu  près  la  moitié  du  mouvement  réel 
de  l'apogeo  lunaire.  Or,  ne  sachant  pas  que  cette  discordance  tient  à l'in- 
suffisance de  la  première  approximation  à laquelle  il  se  bornait,  il  a pu 
penser  que,  dans  l'application  au  problèmedu  II».  111,  prop.  111,  il  surait 
plus  juste  de  doubler  la  fraction  , \ y pour  s'approcher  davantage  de  la  réalité. 
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Cette  démonstration  est  d'une  simplicité  , et  d’une  rigueur  lo- 
gique, également  admirables.  Mais  il  y manque  plusieurs  détails 
que  Newton  ne  pouvait  pas  connaître , et  d’autres  y sont  impar- 
faitement appréciés.  Comme  elle  a une  importance  fondamentale, 
Laplace  l'a  reprise,  avec  une  bien  plus  minutieuse  recherche  de 
précision,  dans  la  Mécanique  céleste , livre  II,  §9;  puis  encore 
au  livre  VII,  § 19;  après  quoi,  Damoiseau  eSt  encore  revenu  sur 
cette  détermination  dans  le  § 12  de  son  grand  travail  sur  la  théo- 
rie de  la  lune,  inséré  au  tome  1er des  Mémoires  des  savants  étran- 
gers publiés  par  l'Académie  des  Sciences.  On  est  ainsi  parvenu  à 
obtenir  un  accord  si  proche  entre  l’intensité  de  la  pesanteur  qui 
s’observe  à la  surface  de  la  terre  , et  celle  qui  se  déduit  du  mou- 
vement révolutif  de  la  lune,  qu’en  l’admettant  comme  un  fait 
physique , on  a pu  renverser  le  problème , et  tirer  de  là  l’éva- 
luation de  la  niasse  de  la  lune  d’après  la  grandeur  observée  de  la 
parallaxe  lunaire,  ou  inversement.  Toutefois,  bien  que  ces  dé- 
ductions soient  théoriquement  très-légitimes,  elles  ne  sauraient 
être  considérées  comme  fournissant  des  nombres  absolument  ri- 
goureux et  définitifs , à cause  des  petites  incertitudes  qui  restent 
encore  sur  plusieurs  cléments  du  calcul  ; par  exemple,  sur  la  gran- 
deur absolue  du  rayon  terrestre  et  la  longueur  du  pendule  à se- 
condes sous  une  latitude  assignée  ; deux  données  que  les  irrégu- 
larités de  la  figure  de  la  terre,  et  de  sa  constitution  locale,  peuvent 
rendre  accidentellement  quelque  peu  inégales  en  divers  points  du 
contour  d'un  même  parallèle,  comme  on  l’a  reconnu  de  nos  jours. 
Newton  n’avait  que  des  appréciations  bien  moins  sûres  encore 
de  ces  éléments  de  son  calcul  ; et  l’accord  numérique  de  son  ré- 
sultat, avec  le  pendule  d’IIuyghens,  ne  se  trouve  aussi  rigou- 
reux qu’il  le  présente  que  par  des  compensations  fortuites  de 
petites  erreurs.  Toutefois,  indépendamment  de  cette  rigueur 
factice  dont  l’apparence  était  peut-être  nécessaire  pour  les  con- 
temporains , la  connexion  si  intime,  qui  se  trouvait  ainsi  exister 
entre  la  force  centripète  qui  retient  la  lune,  et  la  gravité  terrestre 
affaiblie  en  raison  du  carré  des  distances,  rendait  l’identité  phy- 
sique de  ces  deux  forces  évidente  et  indubitable,  ce  qui  était  le 
fait  capital  d'une  importance  immense,  que  Newton  voulait  établir. 
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94.  Ceci,  applique  aux  autres  corps  planétaires,  que  la  forme 
de  leurs  orbites,  et  les  variations  de  leurs  vitesses  angulaires, 
prouvent  être  régis  par  des  forces  centrales,  soumises  à la  même 
loi  de  décroissement,  montrait  par  une  analogie  manifeste,  qu'ils 
sont  retenus  autour  de  leurs  centres  dé  circulation  respectifs, 
comme  la  lune  l'est  autour  de  la  terre,  par  des  forces  partant  de 
ces  centres , et  s'exerçant , comme  la  gravité  terrestre , à travers 
l'espace , sur  tous  les  éléments  matériels  du  corps  excentrique 
avec  une  énergie  réciproque  au  carré  de  sa  distance  au  corps 
central.  Or  c'était  là  un  phénomène  complexe,  que  Newton  dut  et 
sut  habilement  analyser , sans  quoi  les  applications  de  ses  pre- 
mières découvertes  se  seraient  trouvées  fausses  et  improductives. 
Mais  son  génie  physique  , non  moins  puissant  que  son  génie  ma- 
thématique , lui  en  fit  voir  immédiatement  l’interprétation  exacte. 
C’est  un  fait  général  d’expérience  , et  une  loi  générale  de  mouve- 
ment posée  par  lui-même,  que  toute  action  mécanique  exercée  par 
un  corps  matériel  sur  un  autre,  est  accompagnée  d’une  réaction 
égale  et  de  sens  contraire.  Cela  s’observe  même  dans  les  cas  où 
l’action  est  transmise  à travers  l'espace  , sans  apparence  de  com- 
munication par  des  intermédiaires  pondérables  ou  tangibles. 
Ainsi,  lorsque  l’aimant  impressionne  à distance  le  fer  doux  et 
l’attire , il  en  est  lui-même  réciproquement  attiré  avec  une  égale 
énergie.  Car  si  l’on  place  un  morceau  de  l’un  et  un  morceau  de 
l’autre , sur  des  disques  minces  de  liège  et  qu’on  les  dépose  sur 
la  surface  d’une  eau  tranquille  où  ils  puissent  flotter  en  liberté  , 
on  les  verra  d’abord  se  rapprocher  mutuellement  avec  d’inégales 
vitesses  de  transport.  Mais  quand  leurs  disques  se  seront  joints , et 
tournés  dans  les  positions  où  les  centres  d’action  se  trouvent  à la 
moindre  distance  possible  , le  système  restera  en  repos  ; la  résul- 
tante des  efforts  contraires  qui  tendent  à le  mouvoir  étant  rendue 
nulle  par  leur  exacte  égalité.  De  même  , quand  un  corps  électrisé 
en  attire  ou  en  repousse  un  autre  ,*il  est  pareillement  attiré  ou  re- 
poussé par  lui;  et  si  on  les  met  dans  les  conditions  où  ils’puissent 
librement  sc  mouvoir  sous  ces  influences  mutuelles , on  les  voit 
se  rapprocher  simultanément  l’un  de  l’autre,  ou  se  fuir  simulta- 
nément. Cette  égalité  générale  de  la  réaction  à l’action  est  la  troi- 
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sième  loi  de  mouvement,  que  Jiewton  établit  par  une  multitude  de 
preuves  expérimentales , dans  les  premières  pages  du  livre  des 
Principes.  En  l’appliquant  aux  effets  de  gravitation  céleste  qu’il 
avait  analysés , il  en  conclut  et  dut  en  conclure,  que  dans  ces 
phénomènes,  les  planètes  doivent  réagir  sur  le  soleil , comme  le 
soleil  agit  sur  elles , la  lune  sur  la  terre  comme  la  terre  sur  la  lune, 
et  généralement  chaque  système  de  satellites  sur  leur  planète  cen- 
trale comme  celte  planète  sur  eux  ; de  manière  qu’en  chaque  cas, 
les  deux  corps  mutuellement  impressionnés  dussent  se  faire  réci- 
proquement équilibre,  dans  le  contact,  s’ils  y étaient  placés  dans 
l’ctat  de  repos.  Il  avait  aussi  prouvé  que  toutes  ces  forces  de  gra- 
vitation s'accordaient  â varier  d'intensité  aux  diverses  distances, 
suivant  une  même  loi.  Mais  cela  laissait  encore  incertain  si  elles 
étaient  physiquement  de  même  ou  de  différente  nature , et  si  leur 
action  s’exercait  avec  une  énergie  absolue  , égale  ou  inégale  entre 
ces  divers  corps,  quelle  que  fut  la  matière  qui  les  composât.  Les  ac- 
tions électriques  et  magnétiques,  par  exemple,  présentent  cette 
communauté  de  lois  entre  elles  et  avec  la  gravitation  céleste, 
quoique  étant  physiquement  différentes,  puisqu’elles  peuvent  im- 
pressionner certains  corps  et  non  pas  d’autres.  Toutefois , la  si- 
militude des  lois  de  mouvement  que  suivent  les  diverses  planètes 
aux  diverses  distances  du  soleil , la  reproduction  des  mêmes  ana- 
logies dans  les  mouvements  des  systèmes  de  satellites  autour  de 
leur  planète  , enfin  l’égalité  de  pouvoir  que  la  pesanteur  terrestre 
exerce  sur  les  matières  de  nature  quelconque  et  sur  la  lune 
même,  tout  cela  rendait  on  ne  peut  plus  vraisemblable,  qu’il  ne 
se  manifestait  réellement  dans  ces  divers  effets  qu’une  seule  et 
même  force,  inhérente  aux  particules  matérielles  qui  constituent 
l’universalité  des  corps  planétaires.  La  troisième  loi  de  Képler, 
en  vertu  de  laquelle  les  carrés  des  temps  des  révolutions  des  pla- 
nètes sont  proportionnels  aux  cubes  de  leurs  moyennes  dis- 
tances au  soleil , fournit  à î'ieïvton  le  moyen  de  démontrer  cette 
identité.» 

Oiî.  La  démonstration  , dans  le  cas  où  les  orbites  sont  circu- 
laires, est  tellement  simple,  que  je  crois  devoir  l’exposer  ici;  et  je 
le  ferai  d'autant  plus  volontiers  que  la  formule  à laquelle  on  arrive 
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est  identiquement  la  même  que  l'on  obtient  pour  les  orbites  ellip- 
tiques, par  une  analyse  plus  savante.  Quant  aux  principes  de  mé- 
canique analytique,  sur  lesquels  notre  calcul  reposera  , j’adopterai 
l’exposition  parfaitement  judicieuse  et  précisé  que  Poisson  en  a 
donnée  dans  la  deuxième  édition  de  son  Traité  de  Mécanique , 
pages  463-465 , auxquelles  je  renverrai  le  lecteur;  me  bornant 
spécifier  ici  en  note  quelques  détails  antérieurs,  dont  il  faut  tou- 
jours avoir  présentes  à l’esprit  les  définitions  exactes , pour  dis- 
tinguer clairement  ce  qu'ils  apportent  d’éléments  positifs  ou  con- 
ventionnels, dans  les  applications.  Du  reste,  si  l’on  juge  à propos 
de  recourir  à ces  notes,  il  suffira  de  le  faire  après  avoir  lu  en  entier 
le  paragraphe  suivant,  qui  contient  tous  les  énoncés  qu’elles  sont 
destinées  «t  éolaircir. 

Mettons  d.’abord  en  présence  le  soleil  et  une  seule  planète , par 
exemple  Mars,  tons  deux  à l'état  de  repos;  puis  les  abandonnant 
à la  seule  influence  de  leur  attraction  mutuelle , qui  les  portera 
l’un  vers  l’autre,  analysons  et  spécifions  les  conditions  géné- 
rales de  ce  mouvement.  Pour  cela  désignons  par  f,  la  farce  accé- 
lératrice, que  l’unité  de  niasse  d'un  de  ces  corps,  exercerait  sur 
l’unité  de  masse  de  l'autre  en  vertu  de  leur  attraction  mutuelle,  si 
ces  éléments  matériels  étaient  mis  ainsi  en  présence  à la  distance  i 
choisie  arbitrairement,  sous  la  seule  réserve  que  leurs  dimensions 
propres  soient  insensibles,  comparativement  à sa  grandeur  (*). 


( * ) J’emploie  ici  le  mot  force  accélératrice , dans  le  sens  que  les  analystes 
lui  donnent  généralement  aujourd'hui,  quoique,  ainsi  que  Newton  le  fait  obser- 
ver au  rommenccment  du  livre  des  Principes  (definilio  IV),  il  fftt  plus  juste  de 
l’employer  exclusivement  pour  désigner  l’action  ex  terne  qui  imprime  le  mouve- 
ment et  non  pas  le  mode  de  mouvement  Imprimé.  Ces  modesdivers,  qui  seuls 
se  manifestent  h nos  sens  par  l'observation,  cl  font  l'objet  de  nos  mesures,  se 
distinguent  entre  eux,  par  l’incrément  infiniment  petit  dv  do  vitesso  que 
l'unité  de  masse,  également  impressionnée  dans  tous  ses  points  mathéma- 
tiques, se  trouve  avoir  acquis,  après  que  l’action  qui  l’incite,  s'est  oxercée 
sur  elle,  pendant  l’intervalle  de  temps  infiniment  petit  Jt,  soit  quand  cet 
élément  de  niasse  est  déjà  en  mouvement,  soit  quand  il  est  en  repos.  Lorsque 
la  force  accélératrice,  prise  théoriquement,  au  sens  des  analystes,  est  con- 
stante, l’incrément  de  est  constant , par  définition,  pour  le  mémo  dt , à toutes 
les  époques  du  mouvement.  Ainsi  l’espace  que  cet  incrément  de  vitesse , 
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n tends  ici,  par  unités  de  masse , des  quantités  de  matière 
•rte  9 de  nature  quelconque  y physiquement  définies , qui,  étant 


lit  parcourir  à l'unité  <le  masse  , pendant  le  temps  i,  en  mouvement  ani- 
me, espace  qui  serait  proportionnellement  aura  au»si,  à toute*  ces 

ques , une  valeur  constante  g.  I)e  plus,  à cause  de  la  constance  des  de, 
ique  la  force  accelérotrico  caractérisée  par  cette  constance,  est  censée 
r ainsi  continûment  suivant  une  môme  direction  rectiligne  pendant  le 
ips  quelconque  /,  la  vitesso  finale  produite  par  la  somme  de  toutes  ses 
pressions  successives  , est  fit  ; de  sorte  que  si  Tunilé  de  masse  se  mouvait 
îricurcmenl  avec  celte  seule  vitesse  acquise,  elle  décrirait  pendant  le 
ips  i l'espace  g,  et  dans  le  temps  dt  l'espac cgdt,  ce  qui  est  conforme  K 
lignification  que  nous  avons  primitivement  donnée  h la  constante^.  Mais 
une  la  communication  des  incréments  dv  est  successive,  et  que  l’incita- 
i produite  par  chacun  d'eux,  n'agit  que  pendant  une  portion  progressive- 
nl  moindre  du  temps  total  t , on  démontre,  par  les  limites,  que  l'espace 
llement  décrit  en  ligne  droite  pendant  ce  même  temps  i,  sous  leurs  im- 
ssions  réunies,  est  { fit',  conséquemment  dans  le  temps  1,  ^ g ; et  dans  le 
ips  dt  j \gdt% . Telles  sont  les  lois  du  mouvement  rectiligne  que  les  geo- 
tres  appellent  uniformément  accéléré.  L'action  physique  qui  précipite  les 
ps  vers  le  centre  de  la  terre,  suivant  la  verticale  de  chaque  lieu  , cl  que 
i appelle  la  pesanteur  ou  la  gravité  terrestre,  leur  imprime  un  mode  de 
uvement  conforme  à cette  conception  théorique,  quand  on  les  observe 
re  des  limites  de  parcours  très-rcstreinlcs , comparativement  à leur  dia- 
ce  absolue  au  centre  do  la  terre.  Ce  fait,  constaté  d'abord  par  Galilée, 
té  confirmé  depuis  par  de*  expériences  qui  le  rendent  indubitable,  et  qui 
t connaître  pour  chaqua  lieu  , la  valeur  de  la  constante  g,  exprimée  en 
très,  ou  dans  toute  autre  unité  do  distance  que  l'on  veut  choisir.  Main- 
aut,  pour  tout  antre  mode  do  mouvement,  où  la  force  accélératrice  ne 
a plus  constante,  mais  variable  avec  le  temps  t,  l'incrément  de  vitesse  dv, 

. • dv  . 

icra  h chaque  instant,  et  le  rapport  — ou  g',  sera  une  certaine  fonction 

f,  propre  à chaque  mode  de  mouvement  considéré;  ce  qui  fournira  gêné- 
entent  un  caractère  distinctif,  par  lequel  on  pourra  comparer  tous  ces 
des  entre  eux.  Mais,  quand  on  limite  celto  application  aux  mouvements 
‘rés  par  des  causes  physiques,  lesquels  font  l'objet  spécial  de  nos  obser- 
vons et  de  nos  calculs  , il  faut  pour  la  rendre  complète  , y joindre  deux 
‘ticularilës  qui  achèvent  do  les  définir.  La  première,  c'est  que  si  l’on  con- 
tre leurs  effets  sur  l'unité  de  masse  parlant  du  repos,  les  vitesses  impri- 
mes v,  et  les  espaces  x décrits  en  lignes  droites  après  un  temps  fini  t , sont 
ijours  finis.  La  seconde,  c'est  que  dans  toute  la  durée  de  ccs  mouvements, 
puis  leur  origine  , soit  que  la  force  accélératrice  s'y  montre  progressive- 
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placées  dans  les  deux  plateaux  d’une  balance  à bras  égaux  , se 
feraient  mutuellement  équilibre  sous  l’influence  de  la  force  ap- 


ment  croissante,  décroissante,  ou  constante,  le  rapport  ou  g>1  y varie 

continûment , par  nuances  insensibles,  sans  présenter  d'intermittences 
occasionnelles  qui  le  rendent  nul  pendant  plusieurs  dt  consecutifs.  D'après 
cela  , conformément  à l'esprit  du  calcul  infinitésimal , et  par  analogie  avec 
ce  qui  se  fait  dans  la  théorie  des  courbes , on  peut  se  représenter  physique- 
ment  chacun  de  ces  mouvements  divers,  comme  opéré  par  une  force  accclé- 
dv  ^ 

ratricc  ou  g',  qui  reste  constante  pendant  chaque  intervalle  de  temps 

infiniment  petit  dt,  et  qui  varie  dans  une  proportion  infiniment  petite  quand 
on  passe  de  ce  dt  à celui  qui  le  suit  ou  à celui  qui  le  précède.  On  pourra 
alors,  à tout  instant,  évaluer  l’énergie  actuelle  de  ces  forces,  comparatif 
veinent  à celle  du  la  gravité  terrestre,  en  l'appréciant  par  le  rapport  des  vi- 
tesses dt , gdt  respectivement  imprimées  à l'unité  de  masse,  après  le  temps 
iufiniment  petit  dt ; ou  encore  par  le  rapport  des  espaces  \g'  dt',  \gdt%,  dé- 
crits en  mouvement  uniforme  accéléré  pendant  le  même  temps,  ce  qui  con- 
duit au  même  résultat.  Seulement,  quel  que  soit  celui  des  deux  modes  que 
l'on  adopte,  il  faut  appliquer  le  mémo  à toutes  les  forces  accélératrices 
que  l'on  veut  comparer  entre  elles  et  à la  gravité  terrestre  dans  un  môme 
calcul. 

Maintenant,  pour  évaluer  les  espaces  que  l'unité  de  masse,  parlant  du 
repos,  aura  parcourus  en  mouvement  rectiligne,  après  un  temps  quelconque 
fini  f , dans  ces  modes  diversement  variés  de  transport,  mesurons  ces  espaces, 
depuis  son  point  de  départ  sur  la  direction  de  la  droite  qu'elle  suit.  Soient 
généralement  x l'espace  qu'elle  se  trouve  avoir  ainsi  parcouru  après  le 
temps  t , v sa  vitesse  actuellement  acquise,  et  g*  la  valeur  actuelle  du  rap- 
dv 

port  — • Pendant  l'intervalle  de  temps  infiniment  petit  dt  qui  suivra,  x s’ac- 
croîtra d'une  quantité  dx , qu’il  s'agit  d'évaluer.  Or  ce  dx  se  composera  de 
deux  parties  distinctes,  savoir:  vdt  qui  provient  de  la  vitesse  v précédem- 
ment acquise;  puis  \g* dt*  que  la  force  accélératrice  agissant  avec  son  éner- 
gie actuelle  aura  fait  décrire  en  mouvement  uniformément  accéléré  pendant 
le  temps  dt.  On  aura  donc  en  somme 

dx  = vdt-+-ig,di'. 

Or,  dans  les  modes  de  mouvements  physiques,  que  nous  considérons  ici, 
le  temps  l étant  supposé  fini , v ou  g’  sont  des  quantités  finies.  D'après  cela, 
dt  étant  infiniment  petit,  le  produit  vdt  est  un  infiniment  petit  du  pre- 
mier ordre,  et  le  produit  \ g* dt'  est  un  infiniment  petit  du  second,  qui  doit 
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pelée  pesanteur,  qui  fait  tomber  les  corps  vers  la  surface  de  la 
terre,  suivant  la  verticale  locale,  quand  ils  sont  abandonnés  li- 


lire  comparativement  négligé.  On  aura  donc  simplement  alors 

dx  = vdt  y d'où  v = — 
dt 


En  prenant  dt  constant,  dv  sera 


(Pt 

~dt' 


dv  dx  x 

et  le  rapport  ou  représen- 


tera la  valeur  actuelle  du  coefficient#'  qui  caractérise  le  modede  mouvement 
considéré,  et  qui  est  immédiatement  comparable  au  g de  la  pesanteur  ter- 
restre. Dans  le  langage  des  analystes,  on  appelle  habituellement  ce  rap- 

port— Y»  la  force  accélératrice.  Mais  ce  n'est  là  qu'une  abréviation  qu'il 

faut  toujours  interpréter  dans  son  véritable  sens. 

En  supposant  les  espaces  x et  les  temps  f,  évalués  respectivement  en  un  i 
tés  do  leurs  espèces  propres  comme  on  doit  toujours  le  concevoir,  le  rap- 
(P  x 

port  — - ou  g*  est  un  nombre  abstrait,  qui  exprime  le  nombre  d'unités  de 

distance  contenues  dans#7,  et  il  se  trouve  ainsi  comparable  au  nombred'u- 
nités  pareilles  contenues  dans  g. 

Dans  l'cnoncé  préliminaire  que  j'ai  emprunté  à Poisson,  le  symbole f 
désigne  le  de  U force  accélératrice  engendrée  par  l'attraction  de  l'unité 
de  masse  sur  l'unité  de  niasse,  lorsque  ces  deux  unités  sont  mises  en  présence 
à la  distance  i . 

Les  deux  particularités  sur  lesquelles  je  me  suis  fondé,  pour  considérer 
la  force  accélératrice  comme  constante  pendant  chaquo  dt  infiniment  petit , 
dans  le  mode  de  mouvement  auquel  nous  l'appliquions,  sont  également  celles 
sur  lesquelles  Newton  ( De  motu , lemma  X)  établit  la  proposition  suivante, 
qui  conduit  à la  même  conséquence  : 

o Si  un  corps  est  mû  par  une  force  Jtnic  quelconque,  soit  constante  et 
» invariable,  soit  continûment  croissante  ou  décroissante,  les  espaces  décrits 
» à l'origine  du  mouvement  sont  proportionnels  aux  carrés  des  temps  (et  les 
» vitesses  sont  proportionnelles  aux  temps).  » 

Pour  démontrer  cette  proposition  Newton  suppose  le  mouvement  recti- 
ligne et  la  vitesse  initiale  nulle.  Il  construit  alors  le  lieu  curviligne  des 
temps  et  des  vitesses,  représenté  par  l'équation 

v =/<; 

et  il  prend  l'espace  décrit 


"i 


vdt. 


Alors,  le  mobile  partant  du  repos,  le  lieu  des  vitesses,  à l'origine  du  mou- 
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b renient  à son  action;  et  j’appellerai  conventionnellement,  niasses 
égales  ou  inégales,  des  multiples  égaux  ou  inégaux  de  ces 
mêmes  unités  (*).  Enfin,  pour  ne  rien  laisser  d’obscur,  dans  ces 


vcment  , coïncide  avec  la  tangente  initiale,  ce  qui  donne  le  résultat 
énoncé. 

Cette  démonstration  géométrique  peut  se  traduira  en  analyse,  comme  il 
lait  : 

ft  étant  continue,  et  restant  toujours  finie  pour  un  temps  fini,  si  ce 
temps  est  t et  que  la  vitesse  initiale  e,  soit  supposée  nulle,  on  aura,  par  la 
formule  do  Maclaurin , 

i \dt),  1.2  \Sé),  t s. 3 \ dé  /,  . 

D'après  le  second  des  deux  caractères  attribue»  â/i,  t étant  fini,  aucun 
des  coefficients  ne  pourra  devenir  infini;  et  aussi  en  vertu  de  la  continuité 
de./*,  aucun  ne  pourra  être  nul  si  tous  les  autres  ne  le  sont. 

Cette  expression  générale  de  t»  étant  substituée  dans  *,  il  en  résulte 


Dans  les  premières  phases  du  mouvement  < étant  très-petit,  ces  dévelop- 
pements se  réduisent  à leur  premier  terme,  ce  qui  démontre  la  proposition. 

(*)  De  toutes  les  forces  accélératrices,  la  gravité,  ou  pesanteur  que 
nous  voyons  s'exercer  à la  surface  de  la  terre,  est  une  de  celles  dont  les 
caractères  nous  sont  les  plus  immédiatement  nécessaires  à constater,  parce 
qu’il  n'existe,  sur  celte  terre  où  nous  sommes,  aucun  corps  qui  n*y  soit 
soumis.  Elle  les  précipite  tous  vers  son  centre,  suivant  la  verticale,  quand 
ils  sont  abandonnés  à eux* mêmes  sans  vitesse  initiale;  et  l'impression 
qu'ils  en  reçoivent  se  réitère  continûment  dans  le  même  sens  pendant 
qu'ils  tombent;  car  leur  mouvement  de  chute,  au  lieu  d'èlre  uniforme, 
va  sans  cesse  en  s'accélérant.  Elle  agit  indistinctement  sur  tous  ces  corps 
avec  une  énergie  égale  quelle  que  soit  leur  substance , car  si  on  les 
soustrait  à la  résistance  de  l'air,  en  les  plaçant  dans  un  tube  vide,  tous 
parcourent  une  môme  hauteur  de  chute,  dans  un  môme  temps.  Cette  égalité 
s'observe  aussi  dans  le  vide,  entre  tous  les  fragments  d'un  môme  corps, 
quelles  que  soient  leurs  dimensions  relatives,  ce  qui  prouve  que  la  gravité 
impressionne  également  les  plus  petites  parcelles  de  la  matière  qui  les  com- 
pose. Ces  résultats  , que  l'on  peut  reconnaître  approx:malivcment  par  des 
épreuves  directes/  sont  confirmés  avec  la  dernière  rigueur  par  l'exacte  iden- 
tité des  mouvements  oscillatoires  que  la  gravité  imprime  aux  corps  de  toute 
nature  librement  suspendus,  identité  que  Newton  a constatée  par  des  expé- 
riences extrêmement  précises,  qu'il  a exposées  dans  son  traite  des  Principes 
T.  V.  ‘*5 
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prémisses,  je  renverrai  aux  définitions  des  forces  accélératrices, 
et  des  niasses,  que  je  donne  ici  en  note.  La  force  que  nous  avons 


de  la  Philosophie  naturelle , liv.  III,  prop.  VI,  théor.  VI.  Cette  même  force 
ne  cesse  pas  du  solliciter  les  corps,  quand  on  s'oppose  à leur  descente  par 
l'interposition  d'un  support  horizontal  résistant.  Car  son  action  sur  eux, 
dans  celte  circonstance,  continue  de  sc  manifester  par  l'effort  qu'ils  exer- 
cent contre  le  support;  effort  qui  nous  devient  sensible  quand  nous  em- 
ployons notre  force  musculaire  pour  lui  faire  obstacle,  et  que  nous  appelons 
leur  poids.  L’expcrience  nous  apprend  que  ce  poids  est  le  môme , pour  un 
môme  corps  subdivisé,  ou  non  subdivisé.  C'est  ce  que  Ton  constate  h chaque 
instant  dans  les  pesées  les  plus  délicates  de  la  chimie  et  de  la  physique, 
quand  on  les  ramène  & ce  qu'elles  seraient  dans  le  vide,  en  tenant  compte 
de  l'inégal  volume  d'air  déplacé  par  chaque  corps  et  par  ses  fragments;  le 
môme  fait  s'observe  avec  autant  ou  plus  de  rigueur  encore,  dans  les  expé- 
riences sur  les  mouvements  oscillatoires,  telles  que  celles  de  Newton  que  j'ai 
tout  h l'heure  citées.  Ceci  prouve  donc  que,  pour  chaque  corps  de  dimen- 
sions restreintes,  comme  ceux  sur  lesquels  nous  pouvons  effectuer  les 
épreuves  précédentes,  le  poids  représente  la  résultante  de  toutes  les  forces 
verticales,  et  sensiblement  parallèles,  que  la  gravité  terrestre  imprime  n 
chacun  des  cléments  matériels  dont  ce  corps  en  composé.  De  là  il  suit  qae, 
pour  chaque  corps,  et  pour  chaquo  classe  de  corps  où  la  matière  constituante 
de  ers  cléments  est  de  meme  nature,  quel  que  soit  d'ailleurs  leur  mode 
d'agrégation , les  poids  de  ces  corps , sont  proportionnels  aux  quantités  de 
celle  même  matière  impressionnable,  qu’ils  contiennent.  Ces  quantités 
considérées  abstractivement,  au  sens  absolu,  constituent  ce  que  l'on  appelle 
généralement  les  masses  des  corps.  Mais  leur  évaluation  relative  par  les 
poids,  n'est  physiquement  assurée  que  dans  le  cas  d'identité  de  substance, 
sur  laquelle  la  démonstration  de  la  proportionnalité  repose;  et  l'étendre 
à des  substances  de  nature  diverse,  comme  on  le  fait  habituellement,  ce  serait 
préjuger  que  toutes  sont  egalement  impressionnables  par  la  gravité,  ce  que 
rien  ne  nous  atteste.  Toutefois,  sans  tomber  dans  les  hypothèses  , on  peut , 
conventionnellement  j appliquer  aux  masses  do  tous  les  corps,  de  nature  quel- 
conque , ce  même  mode  d'évaluation  relatif,  pourvu  que  l'on  entende  par 
quantités  de  matières  éffalesy  on  devrait  plutôt  dire,  mécaniquement  équivalentes , 
celles  qui  étant  impressionnées  simultanément  par  la  gravité  terrestre,  ont  un 
môme  poids.  La  condition  de  simultanéité  est  ici  nécessaire,  parce  que  des 
«xpériences  ultérieures  nous  apprennent  que,  pour  tous  les  corps,  l'énergie 
«le  la  gravité  s'affaiblit  sur  une  même  verticale  h mesure  qu'ils  sont  placés 
plus  loin  du  centre  de  la  terre,  et  l'on  y découvre  aussi  quelque  variation 
à distance  égale  de  la  surface  terrestre  sur  des  verticales  différentes. 

La  définition  précédente  ne  décide  point,  et  n'éclaire  même  pas,  la  ques- 
tion de  savoir  si  la  proportionnalité  des  poids  aux  quantités  de  matière 
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désignée  par  le  symbole  f,  doit  être  censée  soumise  au  même  mode 
de  mensuration  , soit  absolu,  soit  relatif,  qui  est  spécifié  par  ces 
définitions  ; et  quand  on  l’emploie  au  premier  sens,  dans  les  équa- 
tions différentielles,  comme  les  analystes  ont  aujourd’hui  coutume 
de  le  faire,  elle  y représente  une  longueur  exprimée  en  parties  de 
l’unité  de  distance  conventionnellement  choisie.  Quant  à l’unité  de 
temps,  qui  est  aussi  un  élément  conventionnel  des  calculs  dynami- 
ques, comme  l’idce  du  temps,  et  sa  mesure,  nous  sont  fournies  par 
des  phénomènes  de  mouvement,  on  pourrait  craindre,  qu’il  n’y  eut 
un  cercle  vicieux  , à définir  cette  unité  par  les  indications  des  hor- 
loges mécaniques,  réglées  sur  le  mouvement  diurne  du  ciel,  ainsi 
que  nous  le  faisons  usuellement.  Mais  , si  l’on  se  reporte  à ce  que 


est  physiquement  générale,  ou  si  elle  est  particulière  aux  substances  de 
même  nature,  néanmoins  elle  suffit  pour  toutes  les  applications  de  mé- 
canique pratique.  Car,  toutes  les  masses  constatées  ainsi,  je  ne  dirai  pas 
égales,  mais  équivalentes  sous  I action  de  la  gravité  terrestre  , se  trouvent  en- 
core être  telles  sous  l'influence  do  toutes  les  autres  forces  par  lesquelles  nous 
pouvons  les  impressionner.  L’expérience  nous  apprend  d’ailleurs  que,  dans 
ces  masses , la  matière  propre  de  chaque  corps,  n’existe  pas  à l'état  de  par- 
faite continuité,  tous  pouvant  ètro  progressivement  dilates  pat  la  chaleur  et 
condenses  par  le  refroidissement , entre  des  limites  plus  ou  moins  étendues, 
sans  se  détruire.  S'il  existe,  dans  leurs  interstices,  des  milieux  materiels  im- 
pondérables à nos  balances  les  plus  délicates,  ou  qui  même  échapperaient 
entièrement  à l’action  de  la  gravité , comme  sont  peut-être  les  principes  de 
la  chaleur,  de  l’électricité,  du  magnétisme,  il  est  évident  que  la  définition 
précédente  de  la  masse  n'en  tient  aucun  compte. 

Ces  conventions  étant  admises,  prenons  pour  unité  de  masse , une  quantité 
lise  et  connue  d’une  certaino  substance,  invariable  dans  sa  composition  ; par 
exemple  le  décimètre  cube  d’eau  distillée,  amenée  4 la  température  du  maxi- 
mum de  condensation  de  ce  liquide.  Puis  appeloy  kilogramme  son  poids, 
tel  que  la  gravité  le  lui  imprime  4 l’Observatoire  de  Paris.  Alors  la  masse 
de  tout  autre  corps  quelconque  s'exprimera  proportionnellement  par  son 
poids  en  kilogrammes , déterminé  dans  les  mêmes  conditions  de  localité , ou 
ramené  théoriquement  li  ces  conditions.  Ainsi  les  masses  et  les  poids  s’é- 
nonceront généralement  par  des  nombres  rapportés  chacun  à l'unité  do  son 
espèce,  comme  les  longueurs  le  scronlau  mètre;  et  ces  numbres  entreront 
comme  abstraits,  dans  tous  les  ralculs,  parce  quo  les  quantités  physiques 
qu'ils  représentent , ne  s'y  emploient  jamais  que  par  leurs  rapports  entre 
elles.  Ce  sont  14  des  notions  fondamentales  do  physique  mécanique  qu’il  faut 
toujours  avoir  présentes. 

i5. . 
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j’ai  dit  sur  ce  sujet  tome  II , page  298 , on  verra  que  cette  pratique 
11e  renferme  point  de  cercle  vicieux , parce  que  la  mesure  du 
temps  ainsi  obtenue  , est  fondée  uniquement  sur  le  caractère  de 
périodicité  des  mouvements  qu’on  y emploie , et  non  pas  sur  les 
lois  qui  en  règlent  les  détails  intérieurs,  lois  qu’on  ne  peut  établir 
qu’en  admettant  une  mesure  du  temps  préalablement  convenue 
qui  en  soit  indépendante.  Ces  explications  m’ont  paru  nécessaires 
pour  fixer  nettement  des  notions  fondamentales,  qui  se  représen- 
teront à chaque  pas,  dans  les  questions  que  nous  allons  traiter,  et 
dont  il  ne  faut  jamais  perdre  de  vue  le  sens  précis. 

90.  I.es  conventions  précédentes  étant  posées,  soient  M la  masse 
du  soleil , m celle  de  Mars  ; M et  m représentant  les  nombres  res- 
pectifs d’unités  de  masse  qui  les  composent.  Si  nous  admettons 
que  les  dimensions  propres  de  ces  deux  astres  soient  insensibles 
comparativement  à la  distance  1 où  nous  les  supposons  momenta- 
nément placés;  on,  seulement,  si  nous  supposons  que  les  théorèmes 
de  Newton  sur  les  corps  sphériques  leur  soient  applicables;  la  masse 
M,  â cette  distance,  exercera  sur  chaque  unité  de  masse  de  Mars, 
une  force  motrice  dont  l’expression , proportionnelle  au  nombre 
d’unités  de  masse  de  M , sera  M f \ et  pour  la  masse  totale  m , la  force 
motrice  totale  ainsi  exercée  sera  M mf-,  laquelle  étant  supposée  va- 


rier, en  raison  inverse  du  carré  des  distances,  deviendra 


M mf 
— ; — * a 


toute  autre  distance  r pour  laquelle  les  dimensions  des  deux  corps, 
ou  leur  configuration  sphérique , permettront  de  l’appliquer. 

Réciproquement,  la  force  totale  exercée  par  la  masse  ni,  sur  cha- 
que élément  de  masse  de  M,  à la  distance  1 sera  mf  ; et  celle 
force  étendue  par  sotmnation  à toute  la  masse  de  M , sera  m M f, 

devenant  à la  distance  r.  L’action  totale  d’un  de  ces  corps 


sur  l’autre,  sera  donc  toujours  égale  à la  réaction  qu’il  en  éprouve, 
romine  cela  doit  généralement  arriver. 

Les  deux  corps  étant  supposés  libres  , et  mis  tous  deux  en  pré- 
sence à la  distancer,  si  on  les  abandonne  à la  force  motrice 

commune  qui  les  sollicite  individuellement,  elle  leur  iin- 
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primera,  à chaque  instant , des  vitesses  infiniment  petites  récipro- 
quement proportionnelles  à leurs  masses  respectives.  En  consé- 
quence la  force  qui  fera  mouvoir  M vers  m sera  et  celle  qui 


fera  mouvoir  m vers  M , sera  Ces  forces  conspirant  pour  les 


rapprocher  l'un  de  l'autre,  leur  somme 


(M  -4-  m)f 


exprimera 


la  force  totale  qui  produit  leurs  mouvements  relatifs. 

97.  Supposons  maintenant,  qu’en  vertu  d’une  telle  force,  m 
décrive  autour  de  M une  orbite  circulaire  dont  le  rayon  soit  a. 
D’après  la  symétrie  de  l’orbite  autour  du  centre  M,  le  mouvement 
de  circulation  ne  peut  y être  qu’uniforme.  Désignons  par  T la  du- 
rée d’une  révolution  entière , exprimée  dans  une  unité  quelcon- 
que , mais  convenue , de  temps.  Alors  , pendant  un  intervalle 
de  temps  infiniment  petit  dt , exprimé  dans  la  même  espèce  d’u- 
nité , le  rayon  vecteur  central  a , décrira  un  angle  « du  même 
ordre  de  petitesse  , qui  sera  proportionnellement 


et  l'arc  de  l’orbite  qui  le  sous  tend  aura  pour  sinus  verse 
2 a sin’  J « j 

ou  , à cause  de  la  petitesse  de  « , 

2 it’  adt1 

fï~-  ' 

Ce  sinus  verse  représente  l’espace  t réellement  décrit  suivant  la 
direction  de  la  force  centrale,  pendant  le  temps  dt. 

D'après  les  caractères  propres  aux  forces  accélératrices  produites 
par  des  actions  physiques  , caractères  que  j’ai  rappelés  ci-dessus 
dans  l’avant-dernière  note,  l’espace  c supposé  infiniment  petit,  doit 
être  censé  parcouru  en  mouvement  uniformément  accéléré  ; et  la 
vitesse  infiniment  petite  acquise  par  l’unité  de  masse,  après  qu’il  a 

2 S 

été  ainsi  parcouru,  est  — • Laquelle,  si  elle  continuait  de  s’exercer 
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sans  altération  , pendant  le  temps  1,  ferait  décrire  proportionnel- 
lement à cette  même  unité  de  masse,  l'espace Prenant  donc 

en  général  les  vitesses  ainsi  acquises  pour  la  mesure  comparative 
des  forces  accélératrices,  suivant  l’usage  actuel  des  analystes,  ce 
qui  supposera  la  force./-  évaluée  conformément  à la  même  conven- 
tion, l’expression  de  la  force  centrale^',  conclue  du  mouvement 
de  circulation  actuel , sera 

4 ir’a 

JI  * 


alors  en  l’égalant  à son  expression  en  fonction  des  masses 


(M  -+-  m)f 

, 

a 1 


on  en  tirera 

(0 


(M  +/»)/ 


ce  qui  établit  une  condition  de  dépendance,  entre  la  dutée  de 
la  révolution  de  m autour  de  M,  et  le  rayon  a du  cercle  décrit 
sous  l’influencqd’une  gravitation  mutuelle  f,  proportionnelle  aux 
masses  et  réciproque  au  carré  de  la  distance. 

98.  Quand  l’orbite  doit  être  une  ellipse  décrite  autour  de  M 
comme  foyer,  si  l’on  nomme  a le  demi  grand  axe  de  cette  el- 
lipse, e le  rapport  de  l’excentricité  au  demi  grand  axe,  et  c le 
double  de  l’aire  constante  décrite  par  le  rayon  vecteur  r,  dans 
l’unité  de  temps,  on  démontre  assez  simplement  que  la  force  y, 
qui  sollicite  à chaque  instant  le  mobile  vers  le  foyer  M,  comme 
ferait  une  force  accélératrice  constante,  a pour  expression  gene- 
rale (*  ) 


(a) 


Soit  T la  durée  d’une  révolution  de  m.  Pendant  ce  temps,  le  rayon 
vecteur  r décrit  la  surface  entière  de  l'eHipse  t/i’/i  — c’.  Ceci 


(')  Celte  expression  se  trouve  ainsi  établie  dans  l'article  du  Journal  dti 
Sarants  que  j'ai  déjà  cilù;  année  i85a,  pap.  5'ii  et  suiv. 
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c 


0 - a 


En  substituant  cette  valeur  de  la  constante  c dans  f,  l'excentri- 
cité e disparaît,  et  il  reste 

4 n’a1  i 

t — “fr-  • p' 


Veut-on  maintenant  que  la  force  centrale  ç,  qui  fait  décrire  l’el- 
lipse autour  du  foyer  M , provienne  d’une  gravitation  mutuelle, 
exercée  entre  M et  m , avec  une  énergie  proportionnelle  aux 
niasses  et  réciproque  au  carré  de  la  distance  ? Alors  il  faudra  lui 
attribuer  sort  expression  S]>écialc  à ce  ras  , laquelle  est 


? = (M  + m)f  ’ 


égalant  donc  ses  valeurs  sous  ces  deux  formes,  on  aura,  pour 
condition  du  fait  demandé  , 


(') 

conséquemment 

(•) 


(M  +m)f 


4 a* 

— T1  ’ 


T'  = — ... 

(M  + «)/ 


C’est  la  même  que  nous  avions  trouvée  d'abord  pour  les  orbites 
circulaires,  si  ce  n'est  que  le  demi  grand  axe  de  l’ellipse  y rem- 
place le  rayon  du  cercle  décrit. 

99.  Cette  relation  fondamentale  intervient  'continuellement 
dans  les  recherches  relatives  à la  mécanique  céleste.  Mais  pour  la 
commodité  du  calcul , on  l’y  emploie  d'ordinaire  sous'unc  forme 
un  peu  différente.  Si  le  mouvement  de  circulation  de  la  planète 
était  su pposé  uniforme,  l’angle  que  son  rayon  vecteur  décrirait 
autour  du  cercle^! u soleil  dans  l’unité  de  temps  serait 


?.  n 
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Ce  coefficient  n s’appelle  le  mouvement  moyen  de  la  planète , le- 
quel se  conclut  ainsi  immédiateme^  de  sa  révolution  sidérale 
observée.  En  introduisant  son  expression  dans  l'équation  ( i ) elle 
devient 

nl 


(M  m)j 

et  en  faisant,  par  abréviation  , 

(M  -|-  m)/  = p, 

on  en  tire 

_ » 

n = a * y/f ï. 

C’est  la  forme  sous  laquelle  elle  est  le  plus  fréquemment  employée. 
Du  reste  l’expression  abstraite  de  n,  ^ > se  traduit  dans  les  appli- 
cations par  des  valeurs  numériques  diverses,  selon  les  espèces 
d’unités  que  l’on  adopte , pour  représenter  les  temps  et  les  angles. 
C’est  ce  que  j’ai  déjà  expliqué  au  tome  IV,  page  486  , en  traitant 
du  mouvement  du  soleil.  Par  exemple,  si  le  temps  T a été  ob- 
servé en  jours  moyens  solaires,  et  que  l’on  veuille  calculer  n pour 
une  année  julienne  de  365), 25  , en  mesurant  les  angles  par  des 
secondes  de  degrés  sexagésimaux  , T devra  être  remplacé  dans  la 
Y 

formule  par  — = > 2 w par  36o . 36oo  ; et  il  en  résultera 

3d5),25 

23,';6ooo"  . 365,  a5 

n = — ' — 

T 

100.  Supposons  maintenant  que  l’ellipse  décrite  par/n,  autour 
de  M comme  foyer  , doive  s’allonger  en  une  parabole , dont  la 
distance  périhélie  0(1  — e ) soit  finie  et  égale  h D.  Pour  adapter 
l’expression  générale  de  y à cette  condition,  il  faudra  y conserver 
en  évidence  la  constante  c,  sans  l’évaluer  en  fonction  de  la  révolu- 
tion sidérale;  puis  y remplacer  le  produit  0(1  — e’)parD(i  -H  c), 
et  y faire  ensuite  c = 1,  ce  qui  donnera 


(3) 


f s D r 
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Alors,  si  l’on  veut  que  la  parabole  résulte  d’une  gravitation 
mutuelle  exercée  entre  M et  m , proportionnellement  aux  masses 
et  réciproquement  au  carré  de  la  distance , il  faudra  attribuer  à y 

la  valeur  (M  -+-  m )f  • -, , qui  est  spéciale  pour  ce  cas  ; et  la  con- 
dition du  fait  demandé  sera 

(4)  + 

Cette  formule  nous  servira  pour  reconnaître- si  la  même  force  de 
gravitation  /qui  fait  décrire  aux  planètes  des  orbites  elliptiques, 
régit  aussi  les  mouvements  des  comètes  qui  décrivent  des  para- 
boles autour  du  soleil  comme  foyer.  Mais  nous  commencerons 
par  étudier  cette  question  d’identité  dans  son  application  aux  pla- 
nètes elles-mêmes. 

101.  Toutes  ces  relations  mécaniques  entre  les  éléments  des  or- 
bites planétaires,  et  l’énergie  de  la  force  de  gravitation  ( M -f-  m )/•  p 

qui  les  fait  décrire , ont  été  obtenues  en  considérant  les  deux 
corps  m , M,  comme  soumis  à la  seule  influence  de  leur  gravita- 
tion mutuelle,  sans  qu'aucune  force  accélératrice  étrangère  à 
celle-là  intervint  dans  leurs  mouvements.  En  continuant  cette  sup- 
position , appliquons  nos  formules  à une  planète  différente  de 
m , et  dont  la  masse  soit  par  exemple  m'.  La  force  qui  la  fait  gra- 
viter vers  le  soleil  M,  et  le  soleil  vers  elle,  devra  encore  être 
estimée  proportionnelle  aux  masses  et  réciproque  au  carré  de  la 
distance , puisque  ceci  est  une  conséquence  mathématique  des  lois 
phénoménales  auxquelles  son  mouvement  de  circulation  se  trouve 
assujetti.  Si,  de  plus,  cette  force  est  physiquement  identique  à /, 
en  sorte ciu’ellc  s’applique  à m',  comme  à m,  sans  distinction  des 
natures  semblables  ou  différentes  de  matière,  qui  composent  ces 
corps  , son  action , dans  le  mouvement  relatif  de  m',  à la  distance  i , 
sera  ( M -f-  m')/,  de  sorte  qu’en  distinguant  les  éléments  de  l’or- 
bite de  m'  par  un  accent,  on  aura  pour  celle-ci 


(>)' 


T”  — - • — — — a', 

( M 4-  ni  )J 
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alors,  en  combinant  celte  équation  avec  son  analogue  (1)  relative 
à m,  f disparaîtra  , et  il  restera 


fK) 


r'1 / M -f-  ni  \ a’3 

f’  \ M ■+-  m' J a'  ' 


mais  ce  résultat  n’aurait  plus  lieu  , si  la  gravitation  qui  s’exerce 
entre  M et  ni,  était  physiquement  différente,  à niasse  égale,  de 
celle  qui  s'exerce  entre  Metm'.  Car  alors,  en  la  désignant  par/7, 

le  rapport1^»  resterait  comme  facteur,  dans  le  second  membre  de 

l’équation  (K). 

Admettons  d’abord  la  supposition  d’identité , et  discutons-en  les 
conséquences  , comparativement  aux  phénomènes.  Toutes  les  pla- 
nètes qui  circulent  autour  du  soleil  se  montrent  assujetties  à cette 
loi  générale,  que  les  carrés  des  temps  de  leurs  révolutions  sidé- 
rales sont,  non  pas  exactement,  mais  très-approximativement  pro- 
portionnels aux  cubes  de  leurs  moyennes  distances  au  centre  de  cet 
astre.  Si  cette  proportionnalité  était  rigoureuse,  il  s’ensuivrait 

M -I-  m 

que,  dans  1 équation  (K) , le  facteur  ^ se  trouverait  tou- 

jours égal  à 1,  quelles  que  lussent  les  deux  planètes  auxquelles  on  en 
fît  l’application;  or  ceci  ne  pourrait  arriver  que  de  deux  manières  : 
i°  parce  que  les  masses  m , ni1,  de  toutes  les  planètes  seraient 
égales  entre  elles,  égalité  physiquement  trop  invraisemblable  pour 
qu’il  faille  s’y  arrêter;  2°  parce  qu’elles  seraient  toutes  si  excessi- 
vement petites  comparativement  à la  masse  M du  soleil,  que  la 

variabilité  du  rapport  — ^ , n’apporterait  dans  l’équation 

(K)  que  des  différences  numériques,  physiquement  inapprécia- 
bles aux  observations.  Mais,  puisque  cette  variabilité,  au  lieu 
d’être  absolument  nulle  ou  inappréciable,  est  au  contraire  sensi- 
ble quand  on  passe  d’une  planète  à une  autre  , la  conclusion  na- 
turelle à tirer  de  ce  fait , c’est  que  les  masses  m,m' , ...,  comparées 
à M , sont  toutes  très-petites  du  même  ordre  que  les  inexactitudes 
qu’on  observe  dans  l’application  de  l’équation  ( K) , lorsqu’on  y 

• 1 . . M -+-  m . , , , 

suppose  généralement  le  Tacteur  — -,  égal  a 1.  Alors  les  va- 

M 4-  m 0 
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leurs  des  rapports — j.. . se  déduiront  de  ces  inexactitudes 
M M 

mêmes,  en  les  déterminant  de  manière  que  l’équation  (K)  soit 
toujours  exactement  satisfaite,  quand  on  y introduit  les  valeurs 
de  T,  T',  «,  a',  qui  sont  données  i>ar  les  observations. 

102.  Admettons  pour  un  moment  que  dans  l’équation  (K),  les 
quantités  non  accentuées  appartiennent  à la  terre,  et  les  accen- 
tuées à une  autre  planète  quelconque  du  système  solaire.  Alors 
en  faisant  a égal  à i,  ce  qui  supposera  les  a'  exprimés  en  parties 
du  demi  grand  axe  de  l’orbe  terrestre  , on  en  déduira 


(K) 


T 


M 4-  »»' 
M -f  m 


Si  les  rapports  - * — - » des  masses  de  la  terre  et  de  la  planète 
MM 

ù celle  du  soleil  nous  étaient  connus,  et  que  l’on  eût  déterminé 
par  observation  T'  et  a',  le  second  membre  réduit  en  nombres 
devrait  toujours  reproduire  pour  T la  durée  de  la  révolution  sidé- 
rale de  la  terre.  C’est  l’épreuve  à laquelle  nous  avons  voulu  sou- 
mettre la  troisième  loi  de  Képler  dans  le  § 87,  en  l’admettant 
telle  qu’il  l’avait  énoncée.  Mais  la  valeur  de  T ne  s’est  trouvée 
alors  qu’imparfaitement  reproduite  par  les  différentes  planètes, 
avec  des  différences  variables,  en  moins  pour  les  unes,  et  en 
excès  pour  les  autres.  On  voit  maintenant  qu’il  en  devait  être  ainsi, 
puisque  cette  loi  n’a  effectivement  lieu  qu’en  tenant  compte  du 
facteur  dépendant  des  masses  dont  nous  faisions  alors  abstrac- 
tion. On  peut  même  prévoir  que  si  les  éléments  observés  T,  T',  a' 
étaient  exempts  d’erreur,  la  valeur  de  T conclue  d’un  tel  calcul , 
devrait  être  donnée  trop  forte  par  les  planètes  dont  la  masse 
m'  serait  moindre  que  celle  de  la  terre  m , et  trop  faible  par  celles 
dont  la  masse  m'  surpasser».  Mais  cette  supposition  d’une  rigueur 
absolue  n’est  pas  admissible.  Les  demi  grands  axes  sont  des 
abstractions  géométrique?,  qui  ne  s’observent  pas  directement. 
Avant  l’adoption  des  théories  newtoniennes,  on  les  déterminait 
par  la  condition  de  satisfaire  le  mieux  possible  aux  positions  ob- 
servées de  chaque  planète  dans  l’ellipse  mobile  tpi’on  lui  attri- 
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buait , en  faisant  abstraction  des  inégalités  qui  affectent  occasion- 
nellement sa  marche  elliptique  , lesquelles  étaient  alors  ignorées. 
Aujourd’hui  on  renverse  le  problème.  On  évalue  directement  les 
rapports  des  masses  m , ni',  à celle  du  soleil  M , par  des  procédés 
que  je  ferai  tout  à l'heure  connaître;  puis,  les  associant  aux  ré- 
volutions sidérales  T,  T'  conclues  des  observations  avec  toute 
la  précision  imaginable  , on  détermine  les  valeurs  des  demi  grands 
axes  a ' de  manière  qu’ils  satisfassent  numériquement  l’équa- 
tion (K).  Ces  demi  grands  axes  s’emploient  alors  dans  le  calcul 
des  mouvements  comme  autant  de  constantes  auxquelles  on  appli- 
que toutes  les  inégalités  occasionnelles  dont  elles  peuvent  être 
affectées,  et  que  la  théorie  de  l’attraction  fait  découvrir.  Je  ne  fais 
qu’indiquer  ici  ces  déterminations  sur  lesquelles  j’aurai  bientôt 
occasion  de  revenir. 

105.  Appliquons  maintenant  le  même  mode  de  discussion  aux 
mouvements  que  les  divers  systèmes  de  satellites  exécutent  au- 
tour* de  leurs  planètes  principales , et  considérons  d’abord  ceux 
de  Jupiter.  Ils  sont  au  nombre  de  quatre,  que  l’on  désigné  par 
des  numéros  d’ordre  correspondants  à leurs  distances  relatives  au 
centre  de  cette  planète,  le  premier  en  étant  le  plus  proche,  le 
quatrième  le  plus  éloigné.  Au  temps  de  Newton,  on  avait  seule- 
ment reconnu  que  leurs  orbites  sont  sensiblement  circulaires,  con- 
centriques à la  planète,  et  que  les  carrés  des  temps  «le  leurs  ré- 
volutions tels  qu’on  avait  pu  les  évaluer,  se  trouvaient  très- 
approximativement  proportionnels  aux  cubes  de  leurs  distances  à 
son  centre.  Les  observations  postérieures,  en  confirmant  l’en- 
semble de  ces  premières  données , ont  fourni  des  appréciations 
plus  précises  de  leurs  détails.  On  a constaté  que  les  orbes  du  troi- 
sième et  du  quatrième  satellite  sont  indubitablement  des  ellipses, 
dont  le  centre  de  la  planète  occupe  un  foyer.  Ainsi,  pour  ces 
deux-là  du  moins,  la  force  qui  régit  leur  mouvement  de  circulation 
est,  dans  tous  les  points  de  ieurcours,  réciproque  au  carré  de  leurs 
distances  à ce  centre.  L’ellipticité  de  ces  orbites , très-  sensible  pour 
le  quatrième  satellite,  l’est  beaucoup  moins  pour  le  troisième;  on 
peut  donc  présumer  qu’elle  est  moindre  encore  pour  les  deux  plus 
intérieurs,  ce  qui  fait  comprendre  «juc  l’on  n’ait  pas  réussi  jus- 
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qu’l  présent  à l’apprécier.  Quoi  qu'il  en  puisse  être,  si  une  même 
force  de  gravitation  réciproque  au  carré  des  distances  au  centre 
de  la  planète,  régit  les  mouvements  <1  » ces  quatre  corps,  l’équa- 
tion (K)  devra  leur  être  applicable , en  y désignant  par  M la  masse 
de  la  planète,  et  par  m,  m'  les  masses  de  deux  quelconques  des 
quatre  satellites.  Or  elle  se  vérifie  en  effet  pour  les  quatre,  et  mémo 
avec  une  approximation  incomparablement  plus  grande  que  dans 

l'application  aux  planètes,  car  les  valeurs  du  facteur  — , 1 ne 

M -t-  /« 

s’y  montrent  pas  différentes  de  l’unité,  dans  des  quantités  dont 
les  observations  permettent  de  répondre.  La  conséquence  natu- 
relle à tirer  de  ce  résultat,  c’est  que  les  quatre  satellites  sont  solli-  , 
cités  vers  la  planète  par  une  même  force  de  gravitation  qui  décroît 
proportionnellement  au  carré  de  la  distance;  et  qu’en  outre  leurs 
tuasses,  comparées  à celle  de  Jupiter,  sont  beaucoup  plus  petites  que 
les  niasses  de  la  plupart  des  planètes  comparées  1 cellcdu  soleil.  Des 
recherches  très-profondes,  suivies  dans  une  autre  voie,  que  j'indi- 
querai tout  à l’heure,  confirment  ce  fait.  La  masse  de  Jupiter,  la 
plus  considérable  de  toutes  celles  des  planètes,  est  environ 
de  celle  du  soleil.  D’après  les  calculs  de  Laplace,  la  masse  du  troi- 
sième satellite  de  Jupiter,  la  plus  forte  des  quatre,  n’est  que  — ] ■ ■ 
de  celle  de  Jupiter. 

On  connaît  maintenant  à Saturne  huit  satellites,  dont  le  sep- 
tième a été  récemment  découvert.  On  a constaté  que  cinq  d’entre 
eux  décrivent  des  orbites  sensiblement  elliptiques  dont  le  centre 
de  la  planète  occupe  un  foyer.  Les  sept  anciennement  observés, 
desquels  on  a pu  mesurer  les  temps  de  révolution  et  les  distances 
au  centre  de  la  planète,  satisfont  très-approximativement  à l’é- 
quation (K).  Ces  résultats  montrent  donc  encore  que  les  satel- 
lites sont  retenus  autour  de  Saturne  par  une  même  force  de  gravi  ■ 
talion  qui  décroît  proportionnellement  au  carré  de  la  distance,  et 
que  leurs  masses  sont  excessivement  petites  comparativement  à 
celle  de  la  planète. 

Ces  deux  systèmes  de  satellites  sont  les  seuls  dont  les  mouve- 
ments soient  assez  bien  connus,  pour  que  l’on  puisse  vérifier  que 
les  lois  de  Kepler  s’y  appliquent. 
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101.  Tous  les  phénomènes  cpie  nous  venons  de  considérer,  s’in- 
terprètent ainsi  avec  la  plus  grande  simplirilé,  en  admettant 
qu’une  même  force  f,  s’exerce  entre  le  soleil  et  toutes  les  planètes, 
comme  entre  chaque  planète  et  ses  satellites.  Prenons  maintenant 
la  supposition  contraire , c’est-à-dire  admettons  que  l’intensité  de  la 
force  varie  en  passant  d’une  planète  à une  autre,  et  d’un  satellite  à 
un  autre  satellite,  appartenant  à la  même  planète.  Il  faudra  tou- 
jours conserver  à celte  force  son  caractère  phénoménal  d'être,  dans 
chaque  cas,  proportionnelle  aux  masses  et  réciproque  au  carré  de 
la  distance,  puisqu’il  est  nécessité  par  la  forme  elliptique  des  or- 
bites, combinée  avec  les  lois  du  mouvement  de  circulation.  Alors 

Q*3 

l’équation  (K)  subsistera  encore.  Mais  le  facteur  qui  y multiplie  — 


La  petitesse  des  rap- 


ne  suffirait  donc  plus  pour  expliquer  la  variabilité, 


faible  il  est  vrai , mais  cejaendant  appréciable  de  ce  facteur,  dans 
l’application  à des  planètes  différentes,  et  pour  en  représenter  nu- 
mériquement les  effets.  Nous  aurons,  en  outre,  l’occasion  de 
montrer  qu’il  en  résulterait  dans  l’ensemble  des  phénomènes  pla- 
nétaires, des  conséquences  fort  complexes,  qui  ne  sont  nulle- 
ment accusées  par  les  observations;  tandis  que  celles  qu’entraîne 
l’identité  de/pour  tous  les  corps  planétaires,  s’y  accordent  au 
contraire  jusque  dans  les  plus  minutieux  détails.  Admettons  donc 
provisoirement  cette  identité,  au  moins  comme  la  supposition  la 
plus  simple,  et  achevons  d’en  développer  les  résultats. 

tOS.  Lorsque  plusieurs  morceaux  de  fer  doux  sont  mis  en  pré- 
sence d’un  même  aimant,  chacun  d’eux  en  est  individuellement 
impressionné  et  attiré.  Mais,  de  plus  , sous  cette  influence  com- 
mune qu’ils  éprouvent,  ils  deviennent  eux-mêmes  des  aimants  vé- 
ritables qui  exercent  les  uns  sur  les  autres  des  actions  du  même 
genre,  s’attirant  entre  eux  par  leurs  pôles  de  nom  contraire,  et  se 
repoussant  par  les  pôles,  de  même  nom.  Pareillement  lorsqu'un 
corps  chargé  d’une  des  deux  électricités  en  excès , influence  à 


Digitized  by  Google 


PHYSIQUE.  239 

distance  des  barres  ou  des  sphères  de  matière  conductrice  suspen- 
dues à des  fils  isolants  , et  les  attire  vers  lui,  elles  deviennent  sous 
cette  influence  capables  de  s’attirer  ou  de  se  repousser  entre  elles  % * 
par  les  plages  de  leurs  surfaces , sur  lesquelles  des  quantités  d’é- 
lectricité, de  nature  différente  ou  semblable,  sont  devenues  libres. 

Si  donc  la  gravitation  proportionnelle  aux  masses,  et  réciproque 
au  carré  de  la  distance  , que  nous  voyons  s’exercer  suivant  cette 
même  loi , entre  le  soleil  et  les  planètes,  comme  entre  les  planètes 
et  leurs  satellites , est  l’effet  d’une  force  physique  unique , univer- 
sellement inhérente  à toutes  les  particules  matérielles  des  corps  qui 
composent  notre  monde  solaire,  l'analogie  la  plus  évidente  doit 
nous  faire  prévoir  que  ces  particules  devront  aussi  graviter  les 
unes  vers  les  autres  suivant  la  même  loi , soit  qu’elles  appar- 
tiennent à une  même  masse  planétaire  ou  à des  masses  différentes. 

Or,  les  expériences  que  nous  pouvons  faire  sur  la  terre  où  nous 
somme»,  confirment  pleinement  cette  induction.  Les  instruments 
astionosniques  qui  servent  à observer  les  distances  zénithales  des 
étoiles , donnent  les  mesures  de  ces  distances  autour  du  zénith 
local,  déterminé  par  les  indications  du  fil  à plomb,  ou  du  ni- 
veau. Si  l’on  effectue  de  pareilles  observations  successivement 
snr  les  mêmes  étoiles,  dans  deux  stations,  l’une  située  au  nord 
d’une  haute  montagne,  le  Chimboraço  par  exemple,  le  plus  près 
possible  de  sa  base,  l’autre  écartée  quelque  peu  du  méridien  de 
celte  masse,  vers  l’est  ou  vers  l’ouest,  sur  le  prolongement 
du  même  parallèle,  on  trouve  les  distances  zénithales  de  ces 
étoiles  plus  grandes  dans  la  première  station  que  dans  la  seconde, 
si  elles  sont  situées  au  sud  des  deux  zéniths,  moindres  si  elles 
sont  situées  au  nord.  Les  unes  comme  les  antres  s’accordent  donc 
à montrer  que  la  petite  masse  qui  tend  le  fil  à plomb  a été  attirée 
par  la  montagne  hors  de  la  verticale  sur  laquelle  le  reste  de  la  masse 
terrestre  tend  à la  diriger.  La  différence  devient  double  si  la 
première  station  est  située  au  nord  de  la  montagne,  la  seconde 
au  sud , à une  même  distance  de  son  centre  de  gravité  (*).  Voici 


(’)  Cette  expérience  sur  l'attraction  dot  montagnes,  a été  exécutée  pour 
la  première  fois  par  Bouguer  au  Chimboraço  même.  Elle  est  rapportée  dans 
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une  autre  épreuve  encore  plus  directe.  Des  sphères  A , de  ma- 
tières quelconques , ayant  de  20  à 3o  millimètres  de  rayon , sont 
fixées  par  paires  en  équilibre,  aux  deux  extrémités  des  bras  d’une 
balance  de  torsion  tri-s-sensible,  qui  est  renfermée  tout  entière 
avec  elles  dans  une  cage  à l’abri  des  courants  d’air  extérieurs. 
Hors  de  celle  cage , deux  autres  sphères  B , de  matières  sem- 
blables ou  différentes,  pesant  de  180  à 200  kilogrammes,  et 
ayant  leurs  centres  dans  le  même  plan  horizontal,  sont  portées 
sur  les  deux  bras  d’un  support  circulairement  mobile  autour  de 
la  même  verticale,  lequel  permet  de  les  amener  en  présence  des 
premières  à des  distances  connues.  Le  rapprochement  étant  ainsi 
opéré,  on  voit  les  sphères  A se  porter  simultanément  vers  les 
masses  li,  en  tordant  le  fil  de  suspension,  après  quoi  elles  se 
mettent  osciller  comme  des  pendules,  autour  de  la  position 
moyenne,  où  la  force  qui  les  sollicite  est  équilibrée  par  la  tor- 
sion imprimée  au  fil  (**).  Newton  n’a  pas  connu  ces  expériences,  il 
en  a seulement  soupçonné  la  possibilité.  Mais,  après  avoir  constaté 
que  la  pesanteur  terrestre  affaiblie  en  raison  du  carré  de  la  distance 
suffit  pour  retenir  la  lune  dans  son  orbite;  après  avoir  constaté 
par  la  3'  loi  de  Kepler  , qu’une  même  force  de  gravitation,  sou- 
mise à cette  loi  de  décroissement,  s’étend  du  soleil  à toutes  les 


son  ouvrage  sur  la  Figure  de  la  terre , pag.  36;.  Il  en  lit  l’objet  «l’un  Mé- 
moire & JH- et  al  qu’il  lut  à l’Academie  «les  Sciences  dans  l’annéo  i;3q.  Maskc- 
line  répéta  la  même  épreuve  en  1771  sur  la  montagne  appelée  Schehallien  , 
en  Ecosse.  La  déviation  du  fil  4 plomb  s’y  trouva  encore  plus  manifeste  et 
plus  assurée 

(*)  Celte  curieuse  expérience  sur  les  attractions  des  corps  terreslros  entre 
eux,  a été  faite  pour  la  première  fois  par  Cavcndish,  qui  en  publia  les  ré- 
sultats dans  les  Transactions  philosophiques  de  l’année  1798.  L’énergie  des 
attractions  mutuelles  exercées  par  les  masses  mises  en  présence,  étant  com- 
parée à l’énergie  de  In  pesanteur  exercée  par  la  masse  totale  de  la  terre,  lui 
donna  la  densité  moyenne  de  celle-ci  égale  à 5,48,  celle  de  l’eau  étant  1. 
La  même  expérience  a été  répcli;e  depuis  par  Reisk  il  Frciborg  en  18 18 , et 
à Londres  par  Baity,  Mémoires  de  la  Société  astronomique , tome  XIV.  Les 
appareils  dont  ces  expérimentateurs  ont  fait  usage,  sont  fondés,  comme  celui 
de  Cavcndish, sur  l’emploi  de  la  balance  de  torsion  que  Coulombavait  anté- 
rieurement inventée. 
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planètes,  de  celles-ci  à leurs  satellites,  la  seule  analogie  de  tous 
ces  faits  entre  eux , fit  voir  à ce  grand  esprit  qu’ils  devaient  résul  - 
ter  d’un  même  principe  mécanique,  consistant  en  ce  que  toutes 
les  particules  de  matières  répandues  dans  notre  monde  plané- 
taire , gravitent  directement  et  réciproquement  les  unes  vers  les 
autres  en  vertu  d’une  même  force  générale,  dont  l’énergie  est 
proportionnelle  à leurs  masses  propres  et  réciproque  au  carré  de 
leurs  distances  mutuelles.  Il  nomma  cette  force  gravitation  uni- 
verselle, et  aussi  attraction  , pour  la  désigner  par  ses  effets  appa- 
rents et  sensibles,  mais  nullement  pour  spécifier  sa  nature  physique, 
ou  sa  raison  d'être,  que  lui-même  a déclaré  ignorer. 

100,  Cette  universalité  de  forces  attractives,  agissant  à la  fois  di- 
rectement sur  chaque  corps  planétaire  avec  des  énergies  indivi- 
duellement variées  par  la  diversité  des  masses  et  des  distances,  fait 
tout  de  suite  comprendre  pourquoi  les  lois  simples  assignées  par 
Kepler  aux  mouvements  de  ces  corps,  ne  se  voient  jamais  qu’im- 
paifaitement  réalisées.  C’est  quelles  ne  sont  vraies  que  par  abs- 
traction, dans  le  cas  idéal  où  chaque  planète  existerait  seule  dans 
l’espace  avec  le  soleil , chaque  satellite  seul  avec  sa  planète  princi- 
pale. En  effet,  dans  un  tel  cas,  l’existence  et  le  mode  de  variation 
de  la  force  centrale  étant  admis,  toutes  ces  lois  en  sont  des  consé- 
quences mathématiques.  Mais  venons  aux  réalités.  Alors  chaque 
planète  que  nous  voudrons  considérer  ne  sera  plus  attirée  par  le  so- 
leil seul.  Elle  le  sera  en  même  temps  par  toutes  les  autres  planètes 
avec  des  énergies  proportionnelles  à leurs  masses  et  réciproques  au 
carré  de  leurs  distances  actuelles  à son  centre.  Ses  mouvements  ne 
seront  donc  plus  déterminés  par  une  force  unique,  dirigée  con- 
stamment au  centre  du  soleil  ; ils  le  seront  par  la  résultante  com- 
plexe de  toutes  ces  actions.  Ainsi  la  planète  ne  se  mouvra  pas 
dans  un  plan  fixe  passant  par  le  centre  du  soleil , puisque  la  force 
résultantequi  la  conduit,  provenant  en  partie  d’actions  exercées  par 
des  corps  mobiles  , changera  sans  cesse  de  direction  dans  l’espace, 
et  la  tirera  sans  cesse  hors  du  plan , où  la  seule  action  du  soleil  la 
maintiendrait.  En  outre,  cette  résultante  n’étant  plus  dirigée  vers 
un  centre  fixe , le  rayon  vecteur  de  la  planète  qui  est  soumise  à son 
action  , ne  tracera  plus  autour  du  soleil  des  aires  exactement  pro- 
t.  v.  16 
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portionnelles  au  temps.  Klle-méitic  ne  décrira  pas  non  plus  exac- 
tement une  ellipse  lixe,  dont  le  soleil  soit  un  foyer,  puisque  la 
résultante  variable  qui  la  sollicite  à chaque  instant  ne  sera  pas 
constamment  réciproque  au  carre  de  sa  distance  au  centre  de  cet 


astre.  Toutefois,  le  peu  de  variation  du  facteur  dans 

M ■+■  m 


l'équation  ( K ) , nous  ayant  appris  que  les  masses  des  planètes  sont 
toutes  trcs-pelites , comparativement  h celle  du  soleil , les  lois  de 
Kepler,  qui  se  réaliseraient  rigoureusement  si  cet  astre  agissait 
seul,  continueront  de  prédominer  dans  les  effets  produits.  De 
sorte  qu’après  avoir  séparé,  comme  première  approximation,  ce 
qui  leur  appartient,  le  reste  se  composera  île  dérangements  pinson 
moins  marqués,  temporaires  ou  durables,  ipti  devront  s’appliquer 
à ces  mouvements  principaux  , comme  autant  de  termes  correctifs 
d’un  ordre  moindre  que  l’on  appelle  les  prrturbations , et  dont  il 
faudra  s’attacher  à développer  les  valeurs  individuelles.  Newton 
vit,  et  signala  ce  partage.  Mais,  de  son  temps,  les  observations 
astronomiques  étaient  trop  peu  précises,  et  l’analyse  mathématique 
trop  peu  avancée,  pour  qu’il  fût  possible  d’en  démêler,  et  d'en 
fixer  numériquement  tous  les  détails.  Cette  œuvre  a été  accomplie 


par  ses  successeurs. 

107.  Ayant  reconnu  la  simultanéité  des  actions,  que  tous  les 
corps  qui  composent  le  système  planétaire,  exercent  incessamment 
les  uns  sur  les  autres,  nous  devons  en  conclure  que  leurs  mouve- 
ments ne  nous  apparaissent  jamais  tels  qu’ils  seraient  si  chacun 
d'eux  existait  seul  dans  l’espace  avec  le  soleil;  et  qu’ainsi  les  du- 
rées T,  T'  de  leurs  révolutions  sidérales  que  nous  observons  , ne 
doivent  pas  être  rigoureusement  celles  que  nous  leur  verrions  dé- 
crire, dans  ce  cas  d'independance  mutuelle  où  nous  les  avions 
d’abord  considérées.  Mais  comme,  d’après  la  faiblesse  relative  des 
actions  planétaires  comparativement  à celle  du  soleil , les  modi- 
fications qu’elles  peuvent  produire  dans  ces  éléments  doivent  être 
excessivement  petites;  nous  pouvons,  comme  nous  l’avons  fait 
jusqu’ici , continuer  d’établir  les  résultats  généraux  en  les  négli- 
geant , sauf  à en  tenir  compte  dans  une  seconde  approximation,  si 
des  épreuves  ultérieures  nous  font  sentir  le  besoin  d’y  recourir. 
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108.  Si  dans  l’état  où  se  trouvait  la  science  , Newton  put  seu- 
lement signaler  les  perturbations  planétaires  comme  une  consé- 
quence nécessaire  de  l’universalité  de  l’attraction,  néanmoins  son 
génie  eut  assez  de  force  pour  pénétrer  très-profondément  dans  un 
des  cas  les  plus  difficiles  et  les  plus  mystérieux  de  ce  genre  de 
problèmes,  celui  qui  a pour  objet  la  délerminatiou  théorique  des 
principales  inégalités  qui  affectent  la  marche  révolutive  de  la  lune 
autour  de  la  terre.  Ces  inégalités,  dont  les  effets  sont  fort  sensibles , 
et  se  reproduisent  fréquemment,  avaient  été  depuis  des  siècles  étu- 
diées par  les  astronomes,  qui  étaient  progressivement  parvenus  à en 
reconnaître  très-approximativement  les  époques,  les  périodes  d’ac- 
complissement, même  les  grandeurs.  Pour  Newton,  leur  cause  phy- 
sique n’était  pas  douteuse.  La  principale  force  qui  écarte  la  lune  des 
loisdu  mouvement  elliptique,  auxquelles  elle  obéirait  si  elle  existait 
seide  avec  la  terre  dans  l'espace,  ce  doit  être  évidemment  l’action 
perturbatrice  du  soleil.  En  effet , Ih  lune  se  trouvant  tour  à tour, 
plus  proche  et  plus  distante  du  soleil  que  la  terre,  dans  les  diverses 
portions  de  l’orbite  qu’elle  décrit , l’action  perturbatrice  provenant 
de  cet  astre  s’exerce  sur  les  deux  corps  avec  des  différences  d’é- 
nergie et  de  direction  , dont  la  grandeur  de  la  masse  du  soleil  rend 
l’influence  très-sensible  malgré  son  éloignement.  De  là  des  déro- 
gations considérables  aux  conditions  de  fixité  que  les  lois  simples 
de  Képler  assigneraient  aux  éléments  de  l’orbite.  Ce  n’est  plus  un 
plan  immobile  dans  l’espace,  ayant  sur  l'écliptique  une  inclinaison 
constant»,  dans  lequel  l’axe  décrit  une  ellipse  dont  la  position  est 
fixe.  Les  nœuds  ont  un  mouvement  rétrograde  continu,  mêlé  d'os- 
cillations; l’inclinaison  a un  mouvement  oscillatoire;  le  périgée  de 
l’ellipse  a un  mouvement  direct , également  mêlé  d’oscillations  ; et 
les  lois  elliptiques  de  la  circulation  dans  l’orbite  sont  modifiées 
par  une  multitude  d’inégalUés,  qui  ont  des  périodes  réglées  et  di- 
verses. Newton  déduisit  du  principe  de  l’attraction  la  nécessité  de 
ces  mouvements,  leurs  sens  propres,  et  très-approximativement 
leurs  mesures  numériques.  Il  démontra  également  l’existence  des 
principales  inégalités  périodiques,  détermina  les  formes  de  leurs 
arguments,  et  les  valeurs  de  leurs  coefficients,  dans  les  limites 
d’exactitude  que  les  observations  de  son  temps  lui  permettaient 

ifi.  . 
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d’atteindre.  Ces  recherches  ont  été  portées  depuis  à une  perfection 
<pii  ne  lui  était  pas  accessible.  Mais  l’initiative  vient  toute  de  lui. 

109.  I)e  même  (pie  le  soleil  attire  avec  des  énergies  inégales  la 
loue  et  la  terre,  inégalement  distantes  de  lui;  de  mctne,  et  par  une 
cause  semblable,  cet  astre  et  la  lune  doivent  attirer  inégalement  la 
masse  solide  de  la  terre  et  les  particules  des  fluides  qui  recouvrent 
sa  surface.  Newton  vit  cette  conséquence  mécanique.  Il  en  dédui- 
sit par  le  calcul  les  oscillations  périodiques  de  la  mer,  leurs  phases 
principales,  ainsi  que  la  part  d'action  individuelle  pour  laquelle 
le  soleil  et  la  lune  y concourent.  Il  poussa  également  ces  déduc- 
tions jusqu’aux  nombres,  et  montra  leur  accord  avec  les  phéno- 
mènes qui  s’observent.  C’était  alors  une  application  inouïe,  dont 
l’idée  même  ne  pouvait  venir  avant  que  l’universalité  de  la  gravi- 
tation eût  été  conçue  et  prouvée. 

110.  C:  tte  découverte  conduisit  Newton  îi  une  autre  non  moins 
éloignée;  et  tout  aussi  certaine.  Si  la  terre  était  sphérique  et  homo- 
gène, ou  composée  de  courbes  sphériques  concentriques  entre  elles, 
ayant  chacune  des  densités  uniformes,  les  résultantes  des  attractions 
exercées  sur  elle  par  le  soleil  et  par  la  lune  seraient  dirigées  âu  centre 
desa  niasse,  et  ne  tendraient  h lui  imprimer  aucun  mouvement 
autonr  de  ce  centre.  Mais  la  terre  est  un  sphéroïde  renflé  à son 
équateur,  dont  le  diamètre  surpasse  quelque  peu  celui  qui  aboutit 
à ses  pôles  de  rotation.  Newton  considère  les  particules  solides  qui 
composent  ce  renflement,  comme  autant  de  petites  lunes  adhérentes 

. à la  masse  centrale , et  constituant  autour  d'elle  un  système  annu- 
laire dont  le  plan  moyen  est  incliné  sur  l’écliptique  d’environ  23°  |. 
Toutes  ces  lunes  font  ensemble  leur  révolution  autour  du  centre 
de  la  terre,  en  un  jour  sidéral,  comme  la  bine  véritable  fait  la 
sienne  dans  sa  propre  orbite  en  un  mois  sidéral.  L’action  du  soleil, 
([ni  fait  rétrograder  les  nœuds  de  cette  orbite,  doit  donc  tendre 
aussi  à faire  rétrograder  les  nœuds  de  l'anneau,  toutefois  avec  une 
énergie  differente,  en  raison  des  conditions  particulières  de  rota- 
tion , d'obliquité,  de  distance  au  centre  de  la  terre,  auxquelles  il 
est  assujetti.  Mais  l'anneau  ne  peut  pas  obéir  librement  h cet  effort, 
puisque  le  mouvement  qu’il  reçoit  doit  être  partagé  par  toute  la 
masse  de  la  terre  à laquelle  il  est  adhérent.  La  question  mécanique 
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«tant  ainsi  posée,  avec  tou  les  ses  circonslances  propres,  Ncwtou 
trouve  que  la  rétrogradation  annuelle  de  l’anneau  opérée  par  l'ac- 
tion du  soleil  sera  de  ()"  7"  ?.o,v.  Ayant  de  plus  trouvé  précédem- 
ment que  la  puissance  de  la  lune  pour  soulever  la  mer  est  à celle 
du  soleil  comme  4i43i5  est  à 1,  il  en  conclut  que  son  influence 
pour  faire  rétrograder  l’anneau  sera  à celle  du  soleil  dans  le  même 
rapport  ; ce  qui  lui  imprimera  une  rétrogradation  annuelle  de 
4o''  52'"  5a”.  Ces  deux  mouvements  formeront  donc  en  somme 
5o"  o*  1 2",  ce  qui  est  très -approximativement  égal  à la  précession 
qu’on  observe.  Malgré  la  concordance  apparente  de  ce  résultat 
avec  les  phénomènes,  la  solution  de  Newton  est  défectueuse  dans 
ses  détails.  Le  problème  11’a  été  rigoureusement  résolu  pour  la 
première  fois  que  par  d’Alembert,  qui  aussi  a découvert  le  mouve- 
ment de  nutation  périodique  dont  la  précession  est  accompagnée. 
Mais  c’était  un  pas  immense  que  d’en  avoir  reconnu,  et  posé,  les 
conditions  mécaniques,  qui  ne  pouvaient  pas  même  être  soupçon- 
nées sans  la  connaissance  de  la  gravitation. 

lit.  Une  antre  conséquence  que  Newton  a également  tirée  de 
ce  principe,  c’est  la  configuration  sphéroïdale  de  la  terre  cl  des 
autres  corps  planétaires,  qui,  supposés  primitivement  fluides,  et 
tournant  sur  eux-mêmes , ont  dû,  par  l’attraction  mutuelle  de 
leurs  molécules,  combinée  avec  l’effet  de  la  force  centrifuge, 
prendre,  et  retenir  après  leur  solidification,  une  forme  aplatie  à 
leurs  pôles  de  rotation  et  renflée  à leur  équateur,  comme  nous 
voyons  qu’ils  l’ont  effectivement.  Mais  la  grandeur  de  cet  aplalis- 
tissement,  doit  dépendre,  pour  chacun  d’eux  , des  conditions  de 
densité  suivant  lesquelles  la  matière  qui  les  compose  est  distribuée 
dans  leur  masse  entière , conditions  qui  nous  sont  inconnues.  New- 
ton a résolu  ce  problème,  en  attribuant  à ces  corps,  une  figure  de  ré- 
volution elliptique  et  une  constitution  homogène;  ces  suppositions, 
appliquées  à la  terre,  lui  donnent  le  rapport  du  diamètre  polaire 
au  diamètre  équatorial , comme  229  à 23o.  La  différence  constatée 
par  les  mesures  géodesiques  est  moindre  et  seulement  — j environ 
de  Taxe  polaire.  Ainsi  la  terre  est  moins  aplatie  qu’elle  ne  le  serait 
si  elle  était  homogène.  On  arrive  à une  conclusion  pareille  pour 
Jupiter.  Les  géomètres  postérieurs  à Newton,  et  Clairaut  avant 
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tous  les  autres , ont  étendu  cette  théorie  à des  sphéroïdes  quelcon- 
ques, composés  de  couches  concentriques  ayant  des  densités  qui 
varient  avec  la  distance  au  centre.  Mais  ici  encore  le  grand  prodige 
consiste  à avoir  su  le  premier  démêler  et  combiner  les  éléments 
d'un  pareil  calcul. 

1 13.  La  même  cause  qui  détermine  la  configuration  sphéroïdale, 
donne  lieu  il  un  autre  phénomène.  La  pesanteur  qui  s’exerce  b la 
surface  de  la  terre  , comme  de  toute  autre  planète  qui  tourne  sur 
elle-même,  est  la  résultante  des  attractions  de  tous  les  éléments 
de  sa  masse  sur  les  (joints  placés  & celte  surface,  combinée  avec  la 
force  centrifuge  engendrée  par  le  mouvement  de  rotation.  Si  la 
masse  n’est  pas  sphérique,  fût-elle  homogène,  la  résultante  des 
attractions  aura  des  intensités  inégales  sur  les  diverses  portions  de 
la  surface;  et,  tant  par  cette  inégalité  que  par  l’effet  variable  de 
la  force  centrifuge  . i diverses  distances  de  l’axe,  la  pesanteur  devra 
varier  de  l’équateur  aux  pôles  de  la  planète  suivant  certaines  lois. 
Newton  a également  résolu  ce  problème  pour  les  ellipsoïdes  homo- 
gènes, et  il  a trouvé  que  la  variation  doit  y être  proportionnelle 
au  carré  du  sinus  de  la  latitude.  C’est  en  effet  ce  que  l'on  constate 
généralement  sur  le  sphéroïde  terrestre  par  les  mesures  du  jiendule, 
quand  on  fait  abstraction  des  inégalités  locales  qui  altèrent  cette 
loi.  Mais  le  coefficient  de  la  variation  est  notablement  plus  fort 
qu’il  ne  le  trouvait  dans  le  cas  de  l’homogénéité;  d'où  l’on  a pu 
conclure,  comme  on  l’avait  fait  de  l’aplatissement,  que  la  masse- 
terrestre  n’est  point  homogène,  et  que  les  densités  de  ses  couches 
intérieures  vont  en  croissant  de  la  surface  vers  le  centre  ( * ). 


(*)  Le  résumé  qui  précède  u surtout  pour  but  do  faire  voir  comment  ces 
découvertes  do  Newton  se  suivent  entre  elles,  et  dérivent  toutes,  par  une 
logique  rigoureuse,  du  principe  de  l’attraction.  Ce  n’est  qu’une  esquisse 
bien  Imparfaite,  ou  môme  une  simple  table  raisonnéa  des  principales  ques- 
tions qnc  cet  immense  génie  a le  premier  nbordées,  cl  résolue»  théorique- 
ment , dans  le  livre  lll  des  Principes,  intitulé  De  systemnte  mundi.  Cotte 
dernière  partie  de  l'ouvrage  de  Newton  inspire  une  admiration,  je  dirais  vo- 
lontiers une  stupéfaction,  d’autant  plus  profonde,  qu’on  l’étudie  avec  une 
connaissance  plus  complète  des  travaux  postérieurs,  qui  ont  continué  et 
achevé  les  solutions  des  mêmes  problèmes  avec  les  secours  d’une  analyse 
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115.  L’ordre  des  idées  semblerait  amener  iei  (|iiel<|iie  cxcmplo 
numérique  desapplications  que  Newton  a faite  du  principe  de  la  gra- 
vitation à la  mesure  des  masses  des  planètes.  J’y  reviendrai  tout  à » 
l'heure.  Mais,  avant  de  m’y  engager,  je  crois  préférable  de  complé- 
ter la  généralité  du  principe  lui-mèmc,  et)  montrant,  comme  l’a  fait 
.Newton,  qu’il  établit  une  connexion  mécanique , confirmée  par 
les  observations  célestes,  entre  les  mouvements  elliptiques  des  plu  - 
nètes,  et  les  mouvements  «les  comètes  dans  des  orbites  parabo- 
liques, sous  l'influence  d’une  même  force  d’attraction  mutuelle, 
commune  à tous  ces  corps.  La  démonstration  de  ce  résultat  sera 
ici  d’autant  plus  opportune,  que  le  mode  de  raisonnement  qui 
nous  y conduira,  est  tout  à fait  analogue  à celui  par  lequel 
Newton  a déterminé  les  inas-es  planétaires  Sont  il  a pu  obte- 
nir l’évaluation;  de  sorte  qu'une  des  applications  préparera 
l’autre. 

A cet  effet , je  reprends  dans  le  § ItMl,  l’équation  (4)  qui  est 
propre  aux  orbites  paraboliques,  en  y conservant  les  mêmes  sym- 
boles, sauf  que  j’y  désigne  spécialement  par  p la  masse  de  la 
comète  à laquelle  nous  voulons  l’appliquer.  Nous  aurons  ainsi, 
pour  elle, 

(4) 

Choisissons  maintenant  une  planète  quelconque  dont  la  masse 
soit  ni , et  qui  décrive  une  orbite  elliptique  dont  le  demi  grand 
axe  soit  a.  Nommons  T le  temps  ch;  sa  révolution  sidérale. 
Puis,  admettons,  par  hypothèse , que  la  même  force  élémentaire 
f , s’exerce  entre  la  matière  du  soleil,  et  la  matière,  soit  de  la 
comète,  soit  de  la  planète,  dans  les  conditions  d'application  defi- 
nies § 93.  Alors  l'équation  ( t ) du  § 93,  nous  donnera,  pour  la 


•tcrcnuo  bien  plus  puissante.  C’est  à quoi  l’an  devra  se  préparer,  par  la 
lecture  do  la  Mécanique  céleste , de  VErpesllian  du  systime  du  Monde,  et  du 
Traité  de  Clairaut  sur  In  Figure  de  la  terre , le  plus  beau  et  h)  plus  lueide 
commentaire  sur  la  partie  du  livre  des  Principes,  où  ce  sujet  a été  abordé 
par  Newton.  Je  m’estimerais  bien  heureux,  si  l'esquisse  rapide  que  je  viens 
de  tracer,  pouvait  servir  de  M conducteur  pour  l'étudo  do  ccs  grands  ouvrages  . 
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(M  •+■  >»)f  — 


4 ir’  a 1 
T ' 


En  divisant  celle-ci  par  la  precedente,  membre  à membre,  le 
symbole/ disparaîtra  , et  il  restera 

C’ 4 r’ a’  M ■+•  p 

aD  T*"  ’ M -+-  m ' 

Supposons  que  la  planète  choisie  soit  la  terre.  Alors  en  pre- 
nant le  jour  moyen  solaire  pour  unité  de  temps,  on  aura 


T = 3651,2563835. 

Il  sera  prouvé  ci-après  par  une  évaluation  directe  que  la 
masse  m de  la  terre , n’est  pas  vrfïTï  de  la  masse  M du  soleil. 
Les  masses  p doivent  être  moindres  encore , car  aucun  de  ces 
astres  ne  dérange  sensiblement  les  planètes  dont  ils  s’approchent 
dans  leurs  cours,  et  ils  en  éprouvent  au  contraire  de  très-fortes 
perturbations.  Leur  aspect  même  confirme  cette  idée , car  ils  res- 
semblent à des  agglomérations  de  vapeurs.  D’après  cela , si  nous 


considérons  les  rapports 


ni  p 
M’  M’ 


ou  seulement  leur  différence 


m — p 

M 


j comme  des  fractions  négligeables  comparativement  à l’u- 


. . , , M + p , , . 1 . 

nite , le  Facteur  ^ ^ — , pourra  être  remplace  par  i , apres  quoi 

l’on  aura  simplement 


„ 1 r,  a , — — 

C = — - \ 2 1) 
T v 


C représente  le  double  de  l’arc  du  secteur  parabolique  , décrit  par 
le  rayon  vecteur  r de  la  comète,  pendant  l'unité  de  temps,  c’est- 
à-dire  ici,  en  un  jour.  Comptons  le  temps  à partir  de  l’instant  où 
la  comète  a passé  par  son  périhélie,  et  soit  S l’aire  du  secteur  pa- 
rabolique décrit  depuis  ce  point  pendant  le  temps  t.  On  aura , 
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d'après  cette  convention  , 
et , par  suite, 


ira’  \Za  D 

Il  ne  reste  plus  qu'à  évaluer  le  secteur  S en  fonctions  de  coor- 
données observables,  pour  avoir  le  temps  t que  la  comète  em- 
ploiera à le  décrire  : tel  est  l’objet  de  la  fig.  24  ^'s- 

A désigne  le  sommet  de  la  parabole,  AX  son  axe,  F son  foyer 
où  est  le  soleil;  de  sorte  que  AF  est  la  distance  périhélie,  repré- 
sentée par  D dans  notre  formule.  Après  le  temps  t,  compté  de- 
puis le  passage  de  la  comète  en  A , elle  se  trouve  arrivée  en  M . 
Le  secteur  AMF  est  donc  celui-là  même  que  nous  avons  nommé 
S,  et  qu'il  s’agit  d'évaluer. 

Du  point  M,  menez  l’ordonnée  MP,  perpendiculaire  à l’axe 
de  la  parabole,  et  appelons,  AP,*,  et  PM, y.  Le  secteur  AMF,  se 
composera  du  segment  parabolique  APM  qui  est  | xy  d'après  le 
théorème  d’Archimède,  plus  du  triangle  MPF,  dont  la  surface 
est|(D  — x)y.  On  aura  donc  en  somme 

s = W-f-r(D-*).r  = ir(i*  + D). 
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La  parabole,  que  la  comète  décrit,  étant  supposée  donnée  de  forme 
et  de  position  dans  l'espace,  l'observation  fait  connaître  à chaque 
instant  son  anomalie  vraie  AFM  ou  e,  qui  est  liée  à son  rayon 
vecteur  FM  ou  r,  par  l'équation  polaire 


De  là  on  tire 


2 D sin  4-  » cos  | e 

y = rsin  e — — ; 

cos’  1 V 


par  conséquent, 

fr  = Dtangje, 

_ _ D (cos’ le  — sin’-Je)  .. 

x = D — r cose  = D - — -, — ' = D tane’  '•  e, 

ros'le  b 1 
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1 r -f  1)  — - L)  j i -f-  tang*  j-  e j . 

De  là  rés n lie  «lune 

S = D’ j lang  + } tang3  j * j. 


Kl  ceci  substitué,  ilans  l’expression  île  t,  donne  enfin 


(f) 


T tang1  je  . 


Supposons  que  l'orbite  de  la  comète,  au  lieu  d’être  une  parabole 
rigoureuse,  soit  une  ellipse  très-allongée,  dans  laquelle  e repré- 
sente le  rapport  de  l'excentricité  au  demi  grand  axe.  i — c devra 
être  une  quantité  très- petite  que  nous  nommerons  a.  Alors, 
U désignant  toujours  la  distance  périhélie,  une  analyse  beaucoup 
plus  savante,  qui  est  exposée  au  livre  II  de  la  Mécanique  céleste , 
§ 2.3 , donne 


T — f-V  j tang  j e 4-  ^ tang3  j e _ C ^ tang3  j 

-w*-«w  I 2“a  (*-«/ 


formule  qui  rentre  dans  la  précédente  quand  a est  nul. 

Lorsque  l'anomalie  vraie  e est  donnée  par  l’observation,  pour 
une  certaine  époque,  ces  formules  font  connaître  le  temps  t qui 
s’est  écoulé  depuis  le  passage  de  la  comète  à son  périhélie  ou  in- 
versement. Or,  parmi  le  nombre  aujourd'hui  très-grand  de  co  • 
mètesdont  on  a déterminé  astronomiquement  l’orbite,ct  observé  la 
marche,  il  ne  s’en  est  pas  trouvé  une  seule,  qui  ait  dérogé  à ces  lois 
de  mouvement,  dans  les  conditions  d'isolement  qu'elles  supposent; 
c'est-à-dire  lorsque  la  comète  considérée  est  assez  distante  des  autres 
corps  planétaires,  pour  circuler  autour  du  soleil,  sensiblement  avec 
la  même  liberté  que  si  elle  existait  seule  dans  l’espace  avec  lui.  Cet 
accord  invariablement  soutenu  dans  tant  de  cas,  prouve  donc, 
h posteriori,  la  vérité  de  la  supposition  sur  laquelle  notre  calcul 
repose,  que  la  force  f est  la  même  pour  la  matière  qui  com- 
pose la  terre,  et  pour  celle  dont  tons  ces  astres  sont  formés.  Leur 
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fidélité  à obéir  au  principe  de  la  gravitation  universelle  se  montre 
jusque  dans  les  dérangements  qu’ils  éprouvent,  quand  l’approche 
des  autres  corps  planétaires,  les  détourne  occasionnellement  de  la 
route  parabolique  ou  elliptique  rigoureuse,  qu’ils  décriraient  au- 
tour du  soleil  s’il  agissait  seul  sur  eus. 

114.  Je  profiterai  de  cette  occasion  pour  faire  connaître  un  arti- 
fice, par  lequel  les  astronomes  facilitent  l’application  numérique 
de  la  formule  (c).  Concevons  une  comète  parabolique  dont  la  dis- 
tance périhélie  soit  égale  au  demi  grand  axe  de  l’orbre  terrestre, 


auquel  cas  — sera  i.  Nommons  (T)  le  temps  que  cette  comète 

emploiera  depuis  son  passage  au  périhélie,  pour  que  son  ano- 
malie <>  atteigne  go®,  ce  qui  rendra  tang  -j-  v égal  à t.  D’après  notre 
formule  on  aura 


(T)  = 


4T 

3jtv^2 


En  effectuant  le  calcul  du  second  membre,  avec  les  Tables  de  lo- 
garithmes à 10  décimales,  et  faisant  T égal  à 365J, 2563835 , on 
trouvera 

logT  = 2,5625978147 
ï log  (4)  = 1 ,9744a  37388 

2 ,53702 i5535 
log  rr  = 0,4971498727 


log(T)  = 2,0398716808;  (T)  = 1091,615422. 

Cette  comète  emploierait  donc  un  peu  plus  de  1091  J pour  at- 
teindre 90°  d’anomalie.  C'est  pourquoi  les  astronomes  l’appellent 
la  comète  «le  109  jours. 

Appliquons-lui  généralement  l’équation  (e),  en  y faisant  — 

égal  à 1 ; et  nommons  (r)  le  temps  qui  correspond  alors  à une 
anomalie  donnée  c.  Pour  toute  autre  comète,  le  temps  r corres- 
pondant à la  même  anomalie  sera  évidemment 
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Otte  équation  si  simple  permet  île  n 'effectuer  la  résolution  nu- 
mérique «le  l’cquation  (c),  que  pour  la  seule  comclc  de  109  jours. 
Supposez  en  effet  que  l’on  dresse  une  Table  qui  donne  les  valeurs 
des  (t)  en  v,  et  des  v en  (t) , toutes  calculées  dans  une  grande  éten- 
due d’anomalie,  de  o°  à 176°,  par  exemple,  par  intervalles  assez 
serrés,  pour  que  les  termes  intermédiaires  puissent  s’obtenir  par 
interpolation  avec  une  exactitude  suffisante.  Alors,  pour  toute 
autre  comète  quelconque,  si  l'on  se  donne  l'anomalie  e,  on  pren- 
dra dans  la  Table  le  temps  (<)  qui  y correspond,  et  en  le  multi- 


/D\  ’ 

pliant  par  I — 1 on  aura  t.  Si  au  contraire  t est  donné,  on 


di- 


visera 


/D\t 

par  I — J , ce  qui  donnera  (f),  avec  quoi  la  Table  fera 

connaître  l'anomalie  p.  On  trouve  des  Tables  pareilles  dans  le 
Traité  <V Astronomie  de  üelambre,  tome  III,  cliap.  XXXIII. 

ÜS.  Je  reviens  maintenant  à l’important  problème  de  la  déter- 
mination des  masses  des  planètes;  et  j’exposerai  d’abord  la  mé- 
thode par  laquelle  Newton  a obtenu  ces  niasses  pour  les  planètes 
qui  ont  des  satellites,  comme  Jupiter,  Saturne,  et  la  terre  (*). 
J'indiquerai  ensuite  le  procède  de  calcul  plus  général  qu’on  em- 
ploie aujourd’hui,  et  qui  n’est  pas  limité  par  cette  condition. 

Soient  m'  la  masse  d’une  planète  , (ni)'  celle  d'un  satellite  qui 
fasse  sa  révolution  sidérale  autour  d'elle  dans  le  nombre  de  jours 
moyen  t,  en  décrivant  ainsi  une  ellipse,  dont  le  demi  grand  axe 
soit  a,  et  qui  ait  son  foyer  de  révolution  au  centre  de  la  planète. 
Si  l'on  suppose  a très-petit  comparativement  à la  distance  moyenne 
a de  la  planète  au  soleil,  cet  astre  exercera,  sur  elle  et  sur  son  sa- 
tellite, des  forces  attractives,  dont  les  intensités,  évaluées  pour 
chaque  unité  de  leurs  masses,  seront  presque  égales,  puisqu’elles 

sont  entre  elles  dans  le  rapport  de  à 


«'•  (a'±a)V 


ce  qui  rend 


leur  différence  de  l’ordre  — • Les  mouvements  relatifs  des  deux 


(*)  Phil.  nat.  Principia  malh.,  lib.  lit,  prop.  VIII,  lllcor.  VIII,  ac  * l 3e  e*l • t 


Digitized  by  Google 


PHYSIQUE. 


a53 

corps  n'en  seront  donc  cpic  très  peu  troublés;  de  sorte  qu’on 
pourra  les  considérer  trcs-approximativement  ronmtc  opérés  sous 
les  seujes  influences  réciproques  de  la  planète  et  de  son  satel- 
lite. L’équation  (i)  du  § 90,  pourra  donc  leur  être  appliquée  ; ce 
qui  donnera 

(0  T’  = [//»'+ 


Mais,  en  considérant  la  planète  comme  circulant  autour  du  so 
Icil,  dans  le  temps  T',  à la  distance  a',  et  dans  des  conditions  ana- 
logues d’isolement,  on  aura  pour  elle,  d’après  le  même  para- 
graphe : 


[•J 


= 


a1. 


Si  I on  admet  «pie  l’attraction  s’exerce  entre  ces  divers  corps 
suivant  la  même  loi  de  distance,  et  avec  la  même  intensité  à égalité 
de  masse,  ce  que  l’universalité  des  phénomènes  semble  attester, 
/se  trouvera  être  une  constante  commune  aux  deux  équations;  et 
en  la  faisant  disparaître  par  leur  division  membre  à membre,  il 
restera  en  définitive 


/«'+(/«)■  T'1  *’ 

12  M +/#»'  — r7'a’1' 

Les  diamètres  apparents  des  satellites  de  Jupiter  sont  tellement 
petits  comparativement  à celui  de  cette  planète,  qu’ils  semblent 
n’étre  que  comme  des  points  on  des  poussières  dont  les  masses 
comparées  à la  sienne,  doivent  en  être  probablement  des  frac- 
tions à peine  sensibles.  Cette  induction  a été  rendue  certaine , 
par  une  méthode  de  calcul,  dont  j’expliquerai  le  principe  dans 
un  moment.  Pour  le  quatrième  en  particulier,  le  plus  distant  de 
celte  planète,  lequel  va  nous  servir  ici  de  type  d’application,  cette 
méthode  a fait  connaître  que  sa  masse  propre  (m)'  est  moindre 
que  de  //»'.  Le  choix  que  nous  ferons  de  celui-là  pour  réali- 
ser la  formule  (2)  nous  permettra  donc  d’y  négliger  [m)'  compa- 
rativement à m' , sans  avoir  à craindre  une  erreur  d’aucune  impor- 
tance sur  l’évaluation  de  celle-ci,  laquelle  se  trouvera  elle-même 
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n’étre  qu’uno  petite  fraction  de  M qui  représente  la  masse  du 

soleil.  Ce  point  admis,  le  rapport  — restera  seul  inconnu  dans 

la  formule;  et  en  prenant  M pour  unité  de  masse,  elle  devien- 
dra 


[»] 


m'  T' 1 a5 

i -+-  m'  t’  a'5 


Il  ne  reste  plus  qu’à  mettre  dans  le  second  membre  les  éléments 
des  deux  orbites,  fournis  par  les  observations. 

Les  valeurs  de  T'  et  de  v exprimées  en  jours  moyens  solaires 
sont 

T'  = 4332*,  5848a  ta,  r = 161,68899. 

La  première  n’a  besoin  que  d’être  rappelée.  C’est  une  de  nos 
plus  anciennes  déterminations.  Quant  à la  valeur  de  r,  elle  se  con- 
clut surtout  des  intervalles  de  temps  compris  entre  les  éclipses  du 
satellite  dans  le  cône  d’ombre  projeté  par  Jupiter  dans  l'espace. 
Car,  chaque  fois  qu’il  se  trouve  sur  l’axe  de  ce  cône,  son  rayon 
vecteur  jovicentriquc  est  le  prolongement  du  rayon  vecteur  so- 
laire de  Jupiter,  dont  la  direction  absolue  est  connue  à tout  instant 
par  la  théorie  de  cette  planète;  d’où  l’on  conclut,  celle  du  rayon 
vecteur  du  satellite,  et  par  suite  son  mouvement  angulaire.  La 
fréquence  de  ces  éclipses  rend  l’évaluation  de  r trcs-exacte;  et 
les  plus  récentes  s’accordent,  jusque  dans  la  cinquième  décimale 
de  jour,  avec  celle  que  Dominique  Cassini  avait  premièrement 
trouvée. 

La  détermination  du  demi  grand  axe  a de  l’orbe  du  satellite, 
ou  plutôt  de  son  rapport  — à celui  de  la  planète  est  une  opéra- 
tion plus  délicate.  Les  valeurs  que  je  lui  attribuerai  d’abord,  parce 
que  ce  sont  celles  dont  Newton  a fait  usage,  ont  été  obtenues  par 
Halley  et  parPound,  en  mesurant  les  intervalles  angulaires  com- 
pris entre  le  centre  du  disque  de  Jupiter,  et  le  satellite,  lorsque 
celui-ci,  vu  de  la  terre,  atteignait  ses  plus  grandes  élongations, 
soit  orientales,  soit  occidentales;  circonstance  indiquée  par  la  nul- 
lité momentanée  de  son  mouvement  apparent  relatif.  C’est  le  même 
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procédé  que  les  astronomes  anciens,  et  Kepler  encore,  employaient 
pour  mesurer  les  grandeurs  des  orbes  décrits  par  Mercure  et  par 
Vénus  autour  du  soleil.  Mais,  dans  l’application  aux  satellites,  le 
rayon  de  leur  orbe  peut  être  embrassé  tout  entier,  simultanément 
avec  la  planète,  par  des  lunettes  astronomiques  dont  le  champ  est 
suffisamment  ouvert,  auxquelles  encore  on  adapte  aujourd'hui,  un 
mouvement  mécanique  équatorial  qui  y maintenant  fixe  l'image  de 
l’astre,  permet  de  l’observer  avec  suite,  comme  si  la  rotation  du 
ciel  ne  l’entraînait  pas.  Alors,  si  l’on  a inséré  an  foyer  de  l’objectif 
un  micromètre  Ù fils  cursifs,  ainsi  que  je  l'ai  expliqué  tome  I,r, 
pag.  675  et  suivantes,  ou  si  l’objectif  lui-même  permet  de  dé- 
doubler les  images,  comme  dans  l’heliomètre  décrit  tome  II, 
pag.  1 76,  on  peut  mesurer  directement  l’angle  visuel  que  sous-lend 
le  rayon  de  l’orbe  du  satellite,  vu  du  lieu  où  la  terre  se  trouve. 
Inobservation  se  fait  évidemment,  avec  le  plus  d’avantage,  quand 
la  planète  est  près  de  l’opposition  ou  dans  l’opposition  même,  ce 
qui  l’amène  à ses  moindres  distances  de  la  terre,  et  agrandit  ainsi 
l'amplitude  apparente  de  l'élongation  observée.  On  choisit  donc  les 
époques  où  ces  circonstances  se  renouvellent;  et,  pendant  qu’elles 
durent,  on  réitère,  autant  que  le  ciel  le  permet,  les  mesures  des 
plus  grandes  élongations  tant  orientales  qu’occidentales  du  satel- 
lite , en  ayant  soin  de  les  réduire  par  interpolation  nu  par  le  cal- 
cul, à c*es  maxima  mêmes.  Comme  on  connaît  toujours  les  lieux  , 
tant  absolus  que  relatifs,  de  la  terre  et  de  la  i^anète,  pour  chacun 
des  instants  où  les  mesures  angulaires  ont  été  prises,  on  ramène 
aisément  les  résultats  des  observations  diverses,  à des  conditions 
d'identitéqui  les  rendent  exactement  comparables  entre  elles;  ce  qui 
se  fait,  en  réduisant  toutes  les  valeurs  diverses  de  l’angle  observe 
à ce  qu’elles  seraient,  si  le  rayon  vecteur  jovicentrique  qui  le 
sous-tendait , eût  été  vu  à une  même  distance  de  l’oeil , égale  à la 
moyenne  distance  de  Jupiter  au  soleil,  laquelle  est  désignée  dans 
nos  formules  par  la  lettre  a'.  C’est  ainsi  qu’ont  opéré  Halley  et 
Pound  , en  se  servant  de  lunettes  à objectifs  simples  d’un  très-long 
foyer,  ce  qui  suppléait  h leur  defaut  d’achromatisme  que  l’on  ne 
savait  pas  corriger  alors.  En  appelant  &>  l’angle  visuel  sous-tendn 
par  le  rayon  sc  du  quatrième  satellite  de  Jupiter  à la  distance  a’, 
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ils  lui  ont  trouvé  les  valeurs  suivantes,  exprimées  en  secondes 
sexagésimales  de  degré  : 

Selon  Ualley w=5ot",5; 

Suivant  Pound m = 4q6". 

La  différence  de  ces  deux  nombres  doit  sans  doute  être  en  partie 
attribuée  aux  incertitudes  que  comportent  des  déterminations  si 
délicates.  Mais  elle  peut  bien  provenir  aussi,  pour  une  autre 
part,  d’un  fait  qui  était  ignoré  alors.  C’est  que  l'orbe  du  satellite 
est  sensiblement  elliptique,  tandis  qu’on  le  croyait  circulaire.  Son 
excentricité,  exprimée  en  fraction  du  demi  grand  axe  est  0,007  1 1 » 
environ  les  \ de  celle  qui  est  propre  à l’ellipse  terrestre.  Cette 
même  proportion  reportée  sur  les  valeurs  apparentes  de  l’angle  u, 
peut  y produire  des  variations  de  ±3", 5,  selon  qu’on  les  ob- 
' serve  dans  des  élongations  apojoves , ou  périjoves.  Ceci  rend 
donc  présumable  que  la  vraie  valeur  moyenne  de  u est  comprise 
entre  les  évaluations  de  Halley  et  de  Pound.  Toutefois,  comme 
Newton  a employé  la  première  dans  la  deuxième  édition  des  Prin- 
cipes donnée  par  Cotes  en  1713  , l'autre  dans  la  troisième  donnée 
par  Pemberton  en  1726,  il  ne  sera  pas  sans  intérêt  de  les  introduire 
aussi  individuellement  dans  la  formule  que  nous  venons  d’établir. 

Pour  cela,  concevons  que  les  deux  branches  de  l’angle  w 
soient  effectivement  prolongées  depuis  le  centre  du  soleil  jusqu’à 
la  distance  a' , éga^  au  demi  grand  axe  de  l'orbe  de  Jupiter;  et 
donnons-lui  pour  mesure  l’arc  que  ces  branches  interceptent  à 
cette  distance  sur  une  circonférence  de  cercle  décrite  du  rayon  a'. 
Le  sinus  de  l’angle  w,  pris  sur  cette  circonférence,  représentera  en 
position,  ainsi  qu'en  grandeur  absolue,  le  demi  grand  axe  a de 
l’orbe  du  satellite  observé.  On  aura  par  conséquent 

a.  = a'sin  w. 

Cette  expression  étant  substituée  dans  notre  formule  (2)  où  les 
éléments  a et  a'  n’entrent  que  par  leur  rapport , a' disparaît  ; après 
quoi  l’équation  renversée  donne 

1 _ T> 

ni'  T'  si  n ' <u 
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Et  en  remplaçant  les  symboles  littéraux  clans  le  second  membre 
par  lenrs  valeurs  numériques,  il  en  résulte  : 

Par  l’observation  de  Hallev  , —7  = io3i  ,36; 

m 

Par  celle  de  Pound,  -^  = 1066,08. 
m 

Toutes  deux  s’accordent  donc  à donner  la  masse  de  Jupiter 
moindre  que  celle  du  soleil. 

M.  Airy  a repris  la  détermination  de  l’angle  «,  par  un  autre 
procédé  de  mesure,  en  y apportant  toute  la  recherche  de  pré- 
cision que  l’astronomie  peut  actuellement  permettre,  et  il  a 
trouvé  ( * ) 

— , — 1 047,68, 
m ‘ 

valeur  presque  exactement  intermédiaire  entre  celles  de  Hallev 
et  de  Pound.  On  ne  peut  donc  pas  douter  que  la  masse  de  Jupiter 
ne  soit  très-approximativement  telle  que  la  donne?  cette  déter- 
mination. 

Je  dois  ici  lever  un  scrupule  qui  pourrait  se  présentera  l'esprit. 
L’application  de  l’équation  (2)  n’est  légitime  qu’en  admettant  que 
les  demi  grands  axes  a’  et  a sont  ceux  des  orbites  que  Jupiter  et 
son  satellite  décriraient  avec  les  durées  T',  r de  leurs  révolu- 
tions actuelles , si  Jupiter  existait  seul  dans  l’espace  avec  le 
soleil,  et  le  satellite  seul  avec  sa  planète.  Or,  tout  le  calcul  des 
réductions  s’effectue  pour  la  distance  a',  telle  que  les  observa- 
tions la  donnent  en  réalité,  et  non  pour  sa  valeur  idéale  à l’état 
d’isolement.  Mais  la  petitesse  des  masses  des  planètes  comparati- 
vement à celle  du  soleil  fait  évanouir  cette  difficulté,  parce 
que  la  différence  «les  axes  réels  aux  axes  fictifs  ne  pouvant  être 
que  de  ce  même  ordre  de  petitesse,  l’erreur _ qu’elle  peut  ap- 
porter dans  l’évaluation  des  fractions  qui  expriment  les  masses 
doit  être  de  l’ordre  du  carré  de  ces  mêmes  fractions;  ce  qui  per- 


(•ï  Transact.  of  the  astronomical  Seciclj  of  l.ondun , tome  VI  , pap.  81,  cl 
tome  VIII,  pop*  35. 

T.  V.  *7 
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met  d'obtenir  îles  résultats  déjà  lrès-appfOcl»és  en  la  négligeant; 
sauf  à voir  plus  lard  s’il  serait  utile  de  chercher  à en  rendre  l’ap- 
préciation numériquement  plus  parfaite  encore. 

IIC.  Newton  a détermine  de  la  même  manière  la  niasse  de 
Saturne  d’après  les  observations  de  son  sixième  satellite,  et  il  l’a 
trouvée  égale  à Tî'n  de  relie  du  soleil.  Des  mesures  plus  pré- 
cises l’ont  fait  depuis  reconnaître  plus  petite  encore  et  seulement 
Mais  le  prodige  de  génie  consiste  à avoir  découvert  le  pro- 
cédé. 

117.  Enfin  il  a encore  employé  ht  même  méthode  pour  appré- 
cier la  masse  de  la  terre.  Mais  quoiqu'il  soit  parvenu  ainsi  à 
prouver  qu'elle  est  d’un  ordre  de  petitesse  beaucoup  moindre 
que  les  deux  précédentes,  il  n’a  pu  en  obtenir  qu'une  évaluation 
très-imparfaite  , parce  que  plusieurs  données  essentielles  à cette 
application  étaient  alors  inexactement  connues , ou  même  entiè- 
rement ignorées.  D'ailleurs  on  ne  savait  pas  que  la  masse  de  la 
lune  est  beaucoup  plus  forte  relativement  à celle  de  la  terre,  que 
ne  le  sont  celles  îles  satellites  de  Jupiter  ou  de  Saturne  relative- 
ment à leur  planète  : étant  environ  ~ de  relie  masse;  de  sorte 
qu'on  ne  peut  plus  la  négliger  dans  le  calcul  comme  insensible. 
Toutefois  dans  cet  enfantement  de  la  science,  il  ne  sera  pas  sans 
intérêt  de  voir  comment  il  a procédé.  Il  admet  que  le  rayon 
moyen  de  l'orbe  delà  lune  est  égala  (>o  rayons  de  la  splière  Ici  restre. 
Il  suppose  aussi  la  parallaxe  du  soleil  égale  à lié  sexagésimales. 
I.a  plus  grande  élongation  de  la  lune  à la  terre,  vue  du  rentre  do 
soleil,  en  résulte  donc  égale  à 60  fois  10",  ou  io\  C’est  la  valeur 
de  l’angle  w dans  notre  formule  (a).  11  prend  de  plus  : 

I.a  durée  de  la  révo- 
lution sidérale  de  la 

lune r — ‘ ■j1’  43m  = 3x>34 3™, 

A quoi  il  faut  joindre 

relie  de  la  terre.  . T'  = 3651 , a5638  = 365,  aj638.  1 44°’’’- 

Kn  mettant  ces  données  dans  notre  formule  (a),  et  effectuant 
le  calcul  numérique  avec  les  Tables  de  logarithmes  à sept  décimales, 
on  en  conclut  la  masse  in  de  la  terre,  considérée  comme  planète 
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principale,  relit’  <lti  soleil  étant  i ; et  il  en  résulte 


J 5;) 


Newton  trorrvi 


;=  237319. 


• = 227^12. 


l.a  différence  peut  tenir  i.  ce  qu’il  aura  employé  une  évaluation 
rie  l’annee  sidérale  «n  peu  différente,  ou  h ce  qu’il  aura  effectué 
le  calcul  autrement  que  par  les  logarithmes.  Elle  est  d’ailleurs 
sans  importance  comme  application. 

1 18.  Laplace,  dans  sa  Mécanique céleste,  tome  J|[,  pngefa , a re- 
pris ce  problème  par  une  méthode  hiwvpl  ns  précise,  dont  Poisson 
a simplifié  I exposé  dans  son  Trotté  tic  Mécanique,  toinc  Ier,  p. 

2'  édition.  Je  vais  la  reproduire  brièvement  sous  cette  dernière 
forme;  car  le  résultat  nous  sera  indispensable  j>our  ce  qui  va 
•suivre. 

Soient  M la  masse  du  soleil,  m celle  de  la  terre,  T la  durée  de  sa 
révolution  sidérale,  et*  le  demi  grand  axe  de  l’orbite  qu'elle  dé- 
crirait avec  cette  vitesse  de  circulation , si  « Ile  existait  seule  dans 
l’espace  avec  le  soleil.  L’cquation  (il  du  § 97 étant  appliquéeàce 
•cas,  nous  donnera 

T:  = 4*’ 

M -f-  m)f 


(>) 


a\ 


Si  la  terre  était  sphérique , homogène  et  ayant  pour  rayon  r, 
l'attraction  quelle  exercerait  sur  un  point  de  sa  surface  serait 

r3 

En  la  sti|>posant  composée  de  couches  elliptiques  variant  de  den- 
sité de  la  surface  au  centre  suivant  t.nc  loi  quelconque,  ce  qui 
semble  devoir  approcher  beaucoup  de  son  état  réel , Laplace  a 
démontré  que  cette  expression  sera  encore  applicable  sur  le  pa- 
rallèle terrestre  où  le  carré  du  sinus  de  la  latitude  est  {.  Établis- 
sant donc  notre  calcul  pour  ce  parallèle,  les  opérations  géode- 
siqncs  donnent  Irès-approxiinativcment  pour  son  rayon  : 

r = 636455i  ". 

1T.  . 
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L'attraction  que  la  lent  y exerce  à sa  surface,  y est  représentée 
par  la  gravité,  non  pas  apparente  et  telle  <|u’on  l’observe,  niais 
telle  rpi’on  la  trouverait  en  y ajoutant  la  (pmntité  dont  elle  est 
affaiblie  par  la  force  centrifuge  qu’engendre  le  mouvement  de 
rotation.  Ainsi  eorrigées,  les  expériences  du  pendule  donnent 
pour  sa  mesure  locale  sur  le  parallèle  considéré 

g = gm  ,81645. 

g est  ici  le  double  de  l’espace  que  l'attraction  de  la  terre  agis- 
sant sur  les  corps  placés  sur  ce  parallèle  à peu  de  distanee  de 
sa  surface,  leur  ferait  décrire  en  ligne  verticale,  pendant  la 
première  seconde  sexagésimale  de  temps  moyen  de  leur  chute 
libre;  car  notre  équation  ( ij  a été  établie  sons  la  condition  d’éva- 
luer ainsi  les  forces  nceélératrices,  comme  nous  l’avons  spécifié 
au  § 91î,  en  définissant  le  symbole  f qui  en  est  un  des  éléments. 
D’après  cette  convention  , T devra  pareillement  s’y  exprimer  eu 
secondes  sexagésimales  de  temps  moyen.  Or  la  valeur  de  g ainsi  • 
connue,  nous  fournit  la  relation 


laquelle  doit  coexister  avec  notre  équation  (1).  Y prenant  donc  l:« 
valeur  de  f , pour  la  substituer  dans  relie  ci  , elle  deviendra 


T’  = 4 TT1 


(M  +•  /«); 


<r 


et  en  faisant  M égal  à 1 comme  précédemment,  on  en  lire 

t 4irV  jtty 

m g T'  \ r l 

Le  rapport  — est  le  sinus  de  la  parallaxe  solaire  sous  le  parallèle 

considéré.  Poisson  la  fait  égale  à 8", 6 , ce  qui  est  sa  valeur  moyenne 
donnée  par  les  observations  des  passages  de  Vénus  Kn  la  nom- 
mant />,  nous  aurons  finalement 

1 4 jr’r 

m f T'sin'/i 
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T devant  «lie  exprimé  en  secondés  de  temps  moyen , sa  valeur 


T = 3(35,2523638. 86400. 

Rien  ne  manque  dune  pour  évaluer  le  second  membre , en  nom 
bres  ; et  en  le  faisant,  on  trouve 


— ~ 354<>86,  d’où 
ni  ^ 


m ~ — 


354986 


La  masse  de  la  terre,  conclue  de  ce  calcul,  est  donc,  comparati- 
vement à celle  du  soleil , de  l’ordre  d’excessive  |K'titcssc  que 
New  Ion  lui  supposait  ; et  elle  est  même  bien  moindre  qu'il  ne  l'a- 
vait trouvée.  Celle  évaluation,  quoique  préférable  à la  sienne, 
n’est  pas  encore  exempte  de  quelque  incertitude  , à cause  des  lé  - 
gères erreurs  que  l'on  peut  avoir  à craindre  dans  l'appréciation  des 
données  r,  g,  />.  Mais  la  faiblesse  de  la  fraction  p qui  la  repré- 
senté, lui  donne  si  peu  d'influence  sur  les  mouvements  des  autres 
planètes,  que  sa  valeur,  aussi  approximativement  assurée  que 
nous  venons  de  l’obtenir,  suffit  pour  calculer  les  effets  de  son  at- 
traction avec  toute  l'exactitude  que  les  observations  peuvent  at- 
teindre. 

119.  Mars,  Venus  et  Mercure  n'ayant  pas  de  satellites,  on  ne 
peut  pas  !<  ur  appliquer  les  méthodes  précédentes,  et  aussi  Newton 
n'a-t  il  pas  su  évaluer  leurs  masses,  que  la  conformité  très-ap- 
prochée «le  leurs  mouvements  à la  troisième  loi  de  Kepler,  entre 
les  carrés  des  temps  des  révolutions  et  les  cubes  des  demi  grands 
axes,  lui  montrait  seulement  devoir  être  fort  petites.  Mais  le  pro- 
grès de  l'analyse  mathématique  a permis,  depuis  lors,  d’embrasser 
toute  la  théorie  mécanique  de  nom- système  planelaiic,  dans  un 
même  calcul  d’ensemble,  en  considérant  les  corps  qui  les  compo- 
sent , et  le  soleil  meme,  comme  régis  et  maintenus  dans  leurs 
mouvements  relatifs  par  une  même  force  accélératrice,  provenant 
de  leurs  attractions  mutuelles,  laquelle  à chaque  instant , et  pour 
chacun  d’eux,  est  proportionnelle  à sa  masse  propre  et  réciproque 
au  carré  de  sa  distance  actuelle  au  corps  influencé.  Sachant  tic  plus 
que  ces  masses  sont  toutes  très-petites  comparativement  à celle  du 
soleil  M , on  considère  les  fractions  ni,  ni',  ni",...,  (pii  expriment 
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leur» rapports  à lu  sienne,  comme  autant  d'inconnues  que  l’on  in- 
troduit symboliquement  dans  les  équations  différentiellesdu  mou- 
vement propres  à chaque  planète , en  n'y  conservant  pour  unè 
première  approximation  que  leur  première  puissance;  ce  qui  les 
isole  de  la  portion  dominante  et  régulièrement  elliptique  des  for- 
mules qui  dépend  de  l'action  du  soleil,  tludiant  alors  ces  termes 
perturbateurs,  on  cherche  à reconnaître  dans  la  composition  de 
leurs  coefficients  littéraux-,  h-s  conditions  de  distance  et  de  posi- 
tion relatives,  dans  lesquelles  rat-lion  de  c Utopie  tuasse  ///,  in'r 
/ii",...  acquiert  le  plus  d'efficacité,  ce  qui  en  donne  l’évaluation 
approximative,  que  l'on  rectifie  encore  ultérieurement  par  d’au- 
tres épreuves,  quand  on  en  trouve  l'occasion.  Mais  je  ne  puis 
qu’indiquer  ici  sommairement  le  principe  de  t-eire  méthode.  C'est 
dans  les  Mémoires  spéciaux  des  géomètres,  surtout  dans  la  Alcca- 
niifin ■ crlcste  tle  Laplaee,  qu’il  faut  en  étudier  les  applications  (^). 


(■)  Aprfo  fti-irton , l-àiii-r,  d'Ali-mlierl,  Clairaut,  Lscratipi’,  Iat[>t.-icf',  ont 
employé  leur  gonic  à développer  (ouïes  les  conséquence»  «lu  piiucipc  «Je 
l'attraction  dans  Icm*  particularités  les  plus  sensibles,  dont  il  avait  pu  scu 
lomeitl  signaler  les  plus  importantes.  Mais  la  théorie  mécanique  des  mon* 
vcnietits  d'on  système  planétaire  compose  de  points  materiels  en  nombre 
quelconque  r distribués,  comme  que  ce  soit  dans  le  vide,  h do  grandes  dis- 
tances les  uns  des  autres  et  soumis  à leurs  attractions  mutuelles,  a. clé 
établie  pour  la  première  fols,  dans  toute  sa  généralité,  avec  une  clarté  su- 
I réme,  par  loi^range  dan*  les  M«*moircs  de  Merlin  pour  1^81  et  1782.  C*est  la 
plus  belle  et  lu  plus  instructive  introduction  à la  Mécanique  cotes!  du  La- 
place  pour  tout  ce  qui  concerne  les  mouvements  des  centres  de  gravité  des 
planètes  autour  du  soleil  , et  des  satellites  autour  de  leurs  planètes  princi- 
pales. On  trouve  aussi  dans  les  Additions  à In  Connaissance  des  Temps  pont 
les  ann«*es  18 p,  iHj^el  »8|0*  des  Mémoires  do  >1.  Le  Verrier,  où  l'ensemble 
du  problème  des  perlui hâtions  planétaire»  cri  truite  dans  une  complète  gé- 
néralité, par  toutes  les  ressources  de  l'analyse  moderne,  avec  une  grande 
> implicite  «le  formes,  cl  avec  une  étendue  d'applications  qui- en  réalise  nu- 
mériquement tous  les  détails.  Je  ne  puis  trop  en  recommander  In  lecture  au* 
personnes  «pii  voudront  prendre  dtycrs  théories  une  connaissance  à la  fois 
pratique  et  profonde.  O11  peut  voir  le  résumé  historique  de  tous  ces  travaux 
*•«  Inlifs  à l'astronomie  planétaire  dans  une  serti?  d'articles  insérés  au  Journal 
des  Savants,  «lans  les  mois  «f octobre  , novembre , décembre  t8{(»,  janvier  cl 
février  1 S | * , à l'occasion  de  l.i  découverte  de  la  planète  Neptune,  qui  fui 
signalée  alors  par  la  théorie,  avant  d’èlre  aperçue  pat  l'observation» 
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ISO.  Quand  un  connaît,  pour  deux  planètes,  les  durées  T,  T' de 
leurs  révolutions  sidérales  , et  les  fractions  ni , «/,  qui  expriment 
les  rapports  de  leurs  masses  à celle  du  soleil,  la  loi  de  l'attrac- 
tion permet  de  calculer  le  rapport  — des  demi  grands  axes  de  leurs 

orbites  théorique! , qu'elles  décriraient,  avec  tes  menus  durées  de 
révolutions , si  chacune  existait  seule  dans  l'espace  avec  le  soleil. 
■C'est  une  application  immédiate  de  l'équation  ( K ),  tpic  nous  avons 
établie  au  § 101  pour  ce  cas  d'isolement.  En  effet,  en  y prenant  AI 
pour  unité  île  masse,  elle  devient 


Tout  y est  donc  connu  alors,  excepté  le  rapport  — que  l'on  |>eut 
ainsi  en  conclure;  et  l'on  en  tire 

",J  _ TÜ  / ■ -+- m'  \ 

rt5  T'  \ i -H  ni  ' 

ou  , en  introduisant  les  mouvements  moyens 


Si  l’on  veut  prendre  n pour  unité  de  longueur  dans  le  premier 
membre,  on  aura  n'  en  partie  de  n par  cette  relation.  Mais 
coinineT,  T',  n , seront  conclus  des  révolutions  apparentes , 
dans  lesquelles  les  attractions  simultanées  de  toutes  les  autres 
planètes  auront  une  part , si  petite  qu’elle  soit,  cet  n et  cet  a'  ne 
seront,  A la  rigueur,  ni  ceux  dcs  orbites  réelles,  ni  ceux  que  les 
deux  planètes,  auxquelles  ces  données  conclues  de  l’observation 
appartiennent,  se  trouveraient  avoir  si  chacune  existait  seule 
dans  l’espace  avec  le  soleil.  Ce  seront  des  cléments  Je  calcul 
conventionnels,  qui  n’ont  pas  de  représentants  physiques  rigou- 
reux. Toutefois  leur  différence  avec  ceux  qui  auraient  lieu  dan* 
ces  deux  états,  seront  insensibles,  ou  à peine  sensibles,  à cause 
■de  l'excessive  faiblesse  des  attractions  des  attires  planètes  conipa- 
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rativement  à celle  du  soleil , et  je  ne  lu  mentionne  que  pour  éta- 
blir le  caractère  précis  des  résultats  ainsi  obtenus.  Mais  nous 
verrons  plus  loin  une  différence  analogue  se  réaliser  dans  des 
proportions  beaucoup  plus  marquées  dans  la  théorie  de  la  lune, 
quand  nous  comparerons  son  mouvement  apparent  autour  de  la 
terre,  à celui  qu'elle  aurait  s'il  n’était  pas  modifie  par  l'attraction 
du  soleil. 

Ces  restrictions  théoriques  étant  faites,  déterminons  par  l’é- 
quation précédente  la  valeur  de  — pour  la  terre  et  Jupiter.  Kn 

adoptant  les  durées  apparentes  de  leurs  révolutions  sidérales  rap- 
portées dans  V Exposition  tin  srttème  du  monde , édition  de  1 82  j, 
comme  l’a  fait  M.  Le  Verrier  , les  données  seront  : 


Pour  la  terre 

T = 365', 2563835  , 

I 

~ 354986’ 

Pour  Jupiter 

V = i 33 1', 584  8212, 

Alors,  en  effectuant  le  calcul  par  les  logarithmes,  avec  quel- 
ques précautions  de  détail,  que  j'indique  ici  en  note,  on  ol>- 
ticnt  (*) 

— ss  5,202791*6 , 


(*)  L'cqiialioi*.  traitée  par  le»  logarithme»  donne 

Avec  le»  données  ru|q>orlct*&  dans  le  texte  , et  inc  servant  des  Tables  à qua- 
torze décimales,  je  trouve,  par  lu  simple  application  des  premières  diffé- 
rence», 

IorT  — s ,5635g 7811)  9J jo , log T'  =.  3,GtG;4  70; 3;  jSyCj 

, , / m ' — m\  . . , . .. 

*»C  ( I -t — J = 0,000,1  03144  «SJ't 

,lc  là  011  lire 

lo  ^ j _ 0,7  i6a3CJ4t  • -y  — 5,-iOJ7<>»j6;»6S: 
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avec  ccs  memes  données  , M.  Le  Verrier  trouve 

■5,2°?7979- 


La  différence  provient  de  ce  que , pour  calculer  le  (acteur  qui 
dépend  des  masses,  il  s'en  est  tenu  à l'approximation 


i + ;K  - '")» 


ce  qui  en  donne  une  valeur  trop  forte.  Le  changement  qui  en  ré- 
sulte dans  l’expression  numérique  de  en  soi  peu  d’impor- 
tance, parce  que  les  demi  grands  axes  théoriques,  a', 
entrent  dans  les  formules  des  mouvements  comme  autant  de  con- 
stantes arbitraires  , dont  les  valeurs  finales  en  a se  déterminent 
par  la  condition  de  satisfaire  le  mieux  possible  à l'ensemble  des 
observations.  Mais  en  principe,  on  ne  doit  pas,  dans  l'apprécia- 
tion primordiale  de  ces  constantes , négliger  les  puissances  des 
masses  supérieures  à la  première,  parce  qu'on  est  ensuite  oblige 
d’en  tenir  compte,  dans  plusieurs  particularités  des  perturbations 
qui  en  dépendent. 

M.  Le  Verrier  a inséré  dans  les  Additions  à la  Connaissance  dis 
Temps  pour  i8j4»  les  résultats  qu'il  a ainsi  obtenus  pour  les  cinq 
planètes  principales  de  notre  système  solaire,  auquel  il  a joint 
Uranus  dont  je  parlerai  plus  loin.  Il  y a aussi  donné  les  moyens 
mouvements  n,  n\  n" ,...  exprimés  en  secondes  sexagésimales  de 
degré,  pour  une  année  julienne  de  3651  J , tels  qu’ils  se  con- 
cluent des  révolutions  sidérales,  par  l’évaluation  proportionnelle, 
365  25 

36o . 36oo" . — — ’ — • Enfin  il  a annexé  à ces  résultats  les  éléments 

variables  des  ellipses  de  ces  mêmes  planètes,  pour  l’époque  du  , 
t*r  janvier  1800.  Comme  cet  ensemble  de  données  résume  les  dé- 
terminations les  plus  exactes  que  l'observation  continuée  pendant 
tant  de  siècles  ait  fait  obtenir  relativement  à ces  cinq  astres, 
j'emprunte  à M.  Le  Verrier  les  deux  tableaux  où  il  les  a con- 
signées ; , 
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NOMS 

«1rs  planète». 

Mlllll. 

C6*i|i 

îles  ié.  ululions 
sitiértlr*  . 
en  jour»  «noyer.». 

T 

«OT  (!«• 

niutivrmrnlt 
er,  *0  011.1.  • 
un  a le» 
Jan»  une  anuér 
julienne. 

llicnrtqiir.*, 

conclu» 

ff 

Mercure.  . . 

) 

SJSioiG, 17 

0,1870})  87 

Venu» 

' Tv'm 

ai4  ,70078(11) 

JiotV.f  ■ ,49 

0 , 7 j33  ! j j I 

La  terre.  . . 

a*  * • « 

365,j5f>38  35 

1 j«)5«)77 . 38a 

1 ,00000  00  ! 

Mars 

(Wfi,;)7;/>4  58 

68ju.So  , 98'j 

I,5j3rgi4 

Jupiter  . . . 

i *t« 

433'j,58i8i  i j 

«091.50,719 

5,^7979  ! 

Saturne.  . . 

“J  Tî 

10759,01981  7i 

.‘‘J7 

9, 53385  24 

Uramis.  . . . 

i 

1 T *TÎ 

3u68ti  ,8x82  tjfi 

1 5 |x5,045 

19,181739')  | 

1 ~r  J A H V 1 f R 1K0O. 

r îdiNfmciiu 

• 

Lonr.i  1 v «r* 
tlt» 

ptrilièltr». 

ISO  tîf  AtSOJIi 
sur 

IVi  !ipti<(iie 

inJiiirftin 
tlt  » ntrml» 
iKt‘u(i..nis. 

0 1 U 

•»  t u 

Mercure  . . . 

o,2oS6i  G J 

74.J0.  5,8 

7.  0.  5.9 

45.57.  g 

j Venu». ..... 

o,ooG8'i  181 

128.4).  6,0 

3. jî.j8,5 

74. 5i  )i 

La  terre.  . . . 

0,01679  jj58 

99.30.28,6 

O.  0.  0,0 

0.  0.  0 

Mar* 

0,09! 11  (>8 

332.ri.5i  ,2 

1 -5i . 6, j 

47 .5g. 38 

J 11  piler  - ... 

o,ojs*i»î  ai 

11.  7-38,0 

1 . t8.5i ,0 

})8 . » r» . 4 > 

Saturne 

o,o.»r»i5  oj 

8).  8 ïo,o 

J.Jg.35 ,9 

1 1 1 . ô(i . 7 

Ut  anus 

o.ojGGi  08 

1G7.30  J),» 

0.46.3S(0 

71.5g.JI 

121 . En  remontant  à l’origine  du  procédé  qui  nous  a servi  pour 
déterminer  les  rapports  des  demi  grands  a\es  théoriques  a,  n', 
on  voit  qu’il  repose  essentiellement  sur  l'équation  (t)  d« 
^ 97,  laquelle  étant  appliquée  à ttfte  planète  quelconque,  que  l’im 
suppose  exister  seule  dans  l’espace  avec  le  soleil,  astreint  sou 
mouvement  révolu lif , à la  condition  individuelle 


4*’ 


T'  (M  ' + «)/"* 

ïii  donc  ou  admet  que  la  masse  m de  la  planète  et  celle  «lu  soleil  M, 
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no  changent  pas;  qu'en  outre  la  loi  «le  l’attraction  , ainsi  que  son 
energie  absolue,  mesurée  par  le  symbole  y,  se  maintiennent  con- 
stantes, le  demi  grand  axe  a ne  pourra  pas  varier  de  grandeur 
sans  que  le  temps  T de  la  révolution  sidérale  s’altère.  La  même 

. , 2 7T 

consequenec  aura  lieu  pour  le  moyen  mouvement  n,  ou  — » qui» 


ainsi  qu’on  Ta  vu  dans  le  § 99,  est  lié  au  demi  grand  axe  n,  par 
l’équation 

(0  n — a'fo, 


laquelle  n’est  qu’une  transformation  de  l’équation  (1),  où  p repré- 
sente (M  -H  »i)f.  Or  l’expérience  nous  apprend  que  depuis  l’an- 
tiquité  la  plus  reculée  jusqu’à  nos  jours  les  durées  des  révolutions 
sidérales  ont  été  les  mêmes,  ou  à peine  différentes  de  ce  que 
nous  voyons  aujourd’hui.  Car  les  valeurs  que  nous  leur  trouvons 
ne  different  de  celles  qu’Hipparque  avait  conclues  des  observa- 
tions chaldéennes,  que  par  des  fractions  de  jour,  qui,  pour  Mer- 
cure, Vénus  et  Mars,  lui  étaient  presque  insaisissables , et  qui  s’é- 
lèvent seulement  à quelques  heures  pour  Jupiter  et  Saturne,  dont 
les  révolutions  sont  beaucoup  plus  longues.  Donc  pendant  toute 
celte  suite  de  siècles , les  demi  grands  axes  théoriques  a , ou  se 
sont  maintenus  constants,  ou  n’ont  éprouvé  que  des  altérations  - 
très-restreintes.  Tous  les  autres  éléments  des  orbites,  au  contraire, 
ont  subi,  dans  cet  intervalle  de  temps,  des  variations  progressives 
qui,  pour  plusieurs  d’entre  eux,  ont  dû  être  considérables.  Quoi- 
que les  astronomes  aneiens  ne  nous  aient  transmis  sur  les  valeurs 
«le  ces  éléments  que  des  données  très-défectueuses , parce  que  la 
plupart  n’entraient  qu’indirectcment  dans  leurs  hypothèses  géo- 
métriqncs  , la  théorie  newtonienne  nous  permet  de  retrouver  fort 
approximativement  leurs  valeurs  antérieures,  d’après  la  marche 
et  la  grandeur  des  changements  continus , que  les  attractions 
mutuelles  des  planètes,  combinées  avec  celle  du  soleil,  doivent 
perpétuellement  y opérer.  C’est  ce  que  je  vais  tâcher  de  faire 
comprendre  autant  «pie  je  le  pourrai  par  un  simple  discours.  Je 
réduirai  la  difficulté  à ses  moindres  termes  en  profitant  de  cette 
circonstance,  que  les  corps  dont  il  s’agit , le  soleil  niênte  , étant  à 
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peu  près  sphériques , et  toujours  séparés  par  des  intervalles  très- 
grands  comparativement  à leurs  dimensions  propres,  ils  réagissent 
très-approximalivement  les  uns  sur  les  autres  comme  si  la  masse 
de  chacun  d’eux  était  réunie  tout  entière  à son  centre  de  gravite. 
Alors  leurs  mouvements  généraux  peuvent  être  envisagés,  comme 
s’appliquant  à autant  de  points  mathématiques,  qui  seraient  pla- 
cés à ces  centres,  et  soumis  aux  mêmes  influences  respectives.  J’u- 
serai donc  de  celte  liberté. 

122.  Ceci  étant  admis,  reprenons  les  tableaux  du  § 120,  où  tous 
les  éléments  des  orbites  elliptiques  des  cinq  anciennes  planètes, 
Mercure,  Vénus,  Mars,  Jupiter  et  Saturne,  sont  exprimés  en  nom- 
bres avec  les  valeurs  qu’ils  se  trouvaient  avoir  au  1"  janvier  1800. 
Puisavantconstruit  géométriquement  les  cinq  orbites  avec  ces  don- 
nées, plaçonÿ"y  chaque  planète  dans  le  lieu  qu’elle  y occupait  alors; 
et  suivons  leurs  mouvements  ultérieurs,  en  les  rapportant  toujours 
au  même  plan  écliptique  de  1800,  ainsi  qu’à  la  même  ligne  des 
équinoxes,  maintenus  fixes.  Ces  mouvements  seront  complète- 
ment définis,  si  nous  assignons,  pour  chaque  époque  ultérieure  t, 
les  directions  actuelles  des  plans  des  orbites  dans  l’espace,  les 
situations  ainsi  que  les  dimensions  des  ellipses  qu’ils  contiennent, 
cl  le  point  de  ces  ellipses  ou  en  général  de  leur  plan  , dans  lequel 
chaque  planète  se  sera  transportée.  Ce  sont  là  trois  ordres  de 
questions  qu'il  faut  séparément  résoudre. 

Pour  cela  considérons  une  de  ces  planètes  dont  la  masse  soit  /«, 
celle  du  soleil  étant  M.  Puis,  faisant  d’abord  abstraction  de  toutes 
les  autres  , supposons  , en  général , qu’étant  placée  en  un  point 
connu  de  l’espace  , à la  distance  r du  centre  de  cet  astre  , elle  se 
meuve  actuellement  avec  une  certaine  vitesse  V,  connue  en  direction 
ainsi  qu’en  grandeur,  laquelle  forme  avec  le  prolongement  du  rayon 
r l’angle  S,  qui  se  trouvera  ainsi  pareillement  donné.  Dans  cet  état 
d’isolement,  elle  persistera  indéliniment  à se  mouvoir  dans  le  plan 
mené  par  la  direction  actuelle  de  la  vitesse  V et  du  rayon  r,  ce  qui 
déterminera  , et  fera  connaître,  la  longitude  C du  nœud  ascendant 
de  ce  plan  , ainsi  que  son  inclinaison  y sur  l’écliptique  de  1800, 
maintenu  fixe,  conformément  aux  conventions  ci-dessus  établies. 
Quant  à l’orbite  qu’elle  y décrira  , cc  sera  généralement  une  scc- 
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liun  conique  dont  le  centre  du  soleil  sera  un  foyer.  La  nature 
ainsi  que  la  situation  de  cette  trajectoire  dans  le  plan  où  elle  est 
décrite,  seront  complètement  déterminées  par  les  données  précé- 
dentes, desquelles  on  les  en  déduira  , au  moyen  de  quelques  for- 
mules très-simples , que  Ton  trouve  rassemblées  dans  le  Traité 
de  Mécanique  de  Poisson,  tome  Irr,  page  424»  2"  édition,  et 
dont  je  vais  me  prévaloir. 

Premièrement,  si  l’on  désigne  par  u le  facteur  constant  (M-t-m)y 


qui  est  égal  A 


4 

T* 


» le  demi  grand  axe  a de  la  section  conique 


décrite , se  conclura  de  V et  de  r,  d’après  la  relation  suivante , qui 
équivaut  à celle  que  Poisson  établit  entre  les  mêmes  éléments  varia- 
bles au  commencement  de  la  p.  4?-5,'  en  y remplaçant  ^ par  p : 


(«) 


Afin  de  rendre  sensible  l’influence  de  la  vitesse  V,  sur  la  diversité 
des  valeurs  de  a , qui  peuvent  en  provenir,  nommons  U la  valeur 
particulière  de  cette  vitesse  qui  ferait  décrire  A la  planète  une  cir- 
conférence de  cercle  , si  elle  lui  était  imprimée  A la  distance  r,  où 
elle  se  trouve  actuellement  placée.  Dans  cette  supposition,  a de- 
venant égal  A r,  on  aura 

U’  =-; 

r 

tirant  de  là  p , pour  le  substituer  dans  (i),  il  en  résulte 

T’=  u’  (’-;)■ 


De  IA  on  déduit  ( *) 


U1 

îU’-V1 


(*)  Il  ne  fout  pas  confondre  celte  relation  avec  colle  Que  Laplarc  donne 
nu  livre  U de  la  Mécanique  céleste, cbapilra  [V,  § afi.  Dans  celle-ci,  la  lettre  U 
représente  la  vitesse  qui  ferait  généralement  décrire  il  une  planète  une  orbite 
ciiculaire  dont  le  rayon  serait  i.  Au  lieu  que,  dans  la  mitre,  U représente 
la  vitesse  qu’il  faudrait  imprimer  à une  planète  pour  qn’cllc  décrivit  une 
orbite  circulaire  dont  le  rayon  serait  égal  à son  rayon  vecteur  actuel  r. 
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Si  V1  surpasse  2 U',  n devient  négatif  et  l’orbite  est  une  hyperbole. 
Si  V1  = 2 U1,  a devient  infini  et  l’orbite  est  une  parabole.  Enliu  si 
V:  est  moindre  que  2 U%  a devient  positif  et  l’orbite  est  une  ellipse. 
Dans  ces  trois  cas  la  nature  de  la  section  conique  est  entièrement 
déterminée  par  la  valeur  de  la  vitesse  V indépendamment  de  sa  di- 
rection ; mais  le  dernier  donne  lieu  à deux  particularités  distinctes. 

Le  dénominateur  du  second  membre  peut  se  mettre  sous  la 
forme  U’  -4-  U’  — V.  Si  V’  est  moindre  que  U’,  a est  moindre  que 
r;  la  planète  se  trouve  dans  la  moitié  de  l’ellipse  qui  contient 
J’aphélie.  Si  V’ surpasse  U\  en  restant  cependant  moindre  que 
2 U1,  a est  plus  grand  que  r,  et  la  planète  se  trouve  dans  la  moi- 
tié de  l’ ellipse  qui  contient  le  périhélie.  Enfin  si  V1  = U’,  a est 
constamment  égal  à r,  et  l'orbite  devient  une  circonférence  de 
cercle  décrite  du  rayon  r,  conformément  à la  condition  employée 
pour  définir  la  vitesse  U. 

123.  Admettons  que  1a  vitesse  V est  comprise  dans  les  limites 
qui  conviennent  à une  ellipse.  Alors  le  demi  grand  axe  étant  connu, 
ainsi  que  le  rayon  vecteur  local  r et  l'angle  3 qui  détermine  la  di- 
rection tangentielle  de  la  vitesse  V,  le  rapport  e de  l'excentricité  à 
ce  demi  grand  axe  s’obtient  par  la  relation  suivante  (*)  : 


Enfin,  si  l’on  nomme  p,  la  longitude  de  la  planète,  quand  elle 
sc  trouve  à l’extrémité  d’un  rayon  donné  r,  et  a celle  du  pé- 
rihélie de  l'ellipse,  mesurées  toutes  deux  dans  le  plan  de  cette 
courbe,  l’ipfonnue  n se  conclura  de  l’équation  focale 

(3)  r= — ZS'HS': , 

1 -t-  e cos  (e  — 0} 

dans  laquelle  l'angle  ■> — ta  représente  l’anomalie  vraie  delà  pla- 
nète, comptée  il  partir  du  périhélie  de  l’ellipse  résultante  des 


A la  page  dans  lo  h°  223  de  Poisson,  il  faut  changer  patient 
costf  en  sing,et  rétablir,  dans  la  formule  ; d),  le  facteur  1 qui  est  omis  au 
dénominateur. 
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données  assignées.  Cette  conrlie  est  ainsi  entièrement  déterminée, 

tant  de  position  que  de  forme  ; et  le  moyen  mouvement  ^ ou  n de 

lu  planète  se  conclura  de  son  demi  grand  axe  par  la  relation  gé- 
nérale 


(4)  n = a ’yÇ, 

qui  convient  à son  ctat  supposé  d’isolement. 

Les  relations  exprimées  par  les  équations  (1),  (2),  (3)  étant 
générales,  pourraient  être  appliquées  dans  un  spns  inverse;  c’est- 
à-dire  que  , si  l’on  se  donnait  les  éléments  a,  e,  a de  l’ellipse  fixe, 
on  en  déduirait  le  rayon  vecteur  r,  l’angle  3 , et  la  vitesse  tangen- 
lielle  V,  pour  chaque  longitude  e,  assignée  à la  planète  dans  le 
plan  «le  cette  ellipse,  déterminé  par  les  éléments  0 et  y. 

Pour  que  celte  application  inverse  soit  complète,  il  ne  reste 
plus  qu'à  pouvoir  assigner  l’époque  à laquelle  la  planète  atteint 
cliatpie  longitude  désignée  r.  Ici  il  faut  évidemment  faire  interve- 
nir la  loi  suivant  laquelle  s'opère  son  mouvement  circulatoire. 
Elle  consiste  en  ce  que  son  rayon  vecteur  r décrit,  autour  du  centre 
du  soleil , des  aires  curvilignes  proportionnelles  au  temps.  Soit  tlv 
le  petit  arc  de  longitude  décrit  ainsi  par  ce  rayon  pendant  un  in- 
tervalle de  temps  infiniment  petit  rit,  l’aire  curviligne  correspon- 
dante sera,  aux  quantités  près  de  second  ordre,  j r1  de,  d’où,  par 

(lit  t t 

proportion  , elle  sera  } e*  — «lans  le  temps  1 . Or,  si  T est  la  durée 

de  la  révolution  totale  de  la  planète  dans  son  ellipse,  dont  la  sur- 
face est  7 ru’  1 — e\  *a  portion  de  cette  aire  décrite  dans  le 

. » J 1 — r1  . 

temps  1,  sera  proportionnellement,  ou}  #»«*  yj  1 — c% 

puisque  est  n.  Egalant  donc  cette  expression  à la  précédente. 


nn  en  tire 


et  , par  suite. 


f/e  , 

r1  — = nn  y 1 — - 


n.lf  = 


r:  riv 
...  , 
a’  \‘  1 — e' 
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ou  , en  remplaçant  r par  son  équivalent  algébrique  (3), 


(5) 


mit  = 


(1  — c’)»  clv 


t 4-  ccos(e  — er)j’ 


Dans  cette  équation  différentielle , les  éléments  n,r,a,  de 
l'ellipse,  ainsi  que  n qui  dérive  de  a , sont  constants;  v et  t sont 
seuls  variables.  Or,  quand  l’excentricité  c est  une  fraction  moin- 
dre que  0,66195,  ce  qui  a lieu  dans  les  ellipses  de  tontes  les  pla- 
nètes jusqu’ici  découvertes,  le  second  membre  peut  être  déve- 
loppé suivant  une  série  toujours  convergente , dont  tous  les  termes 
sont  immédiatement  intégrables , et  qui  est  démontrée  par  La- 
place,  au  livre  II  de  la  Mécanique  céleste,  chapitre  III , § 16  (*). 
Cette  transformation  donne 


( 5)  mit  — de  J I -+-  E<‘î  COS(*>  — a)  -t-  E;,)  cos2(i>  — a)  -H  Ei3>  C0s3(e  — o)..-!, 


Les  coefficients  E<'>,  Ef,l, . . .,  E(*>  étant  des  fonctions  de  c seul, 
qui  ont  pour  forme  générale 

2 é j 1 4-  i \J  1 — c’i 

£(.•)  = (_,)•' • 

(t+V'-t) 


En  effectuant  l’intégration  sur  les  deux  membres  ainsi  disposés, 
et  ajoutant  à l’intégrale  du  premier  une  constante  arbitraire,! , 
afin  de  comprendre  dans  le  résultat  toutes  les  équations  en  termes 
finis  qui  peuvent  satisfaire  à la  relation  différentielle  (5),  on 
obtient 


(6)  rit  4-  « = e4-E(')sin(i>  — ra)  4--jE<,)  sin2(e  — a)  4- -jE<Jlsin  3 ( v — a)..  ; 

nt  4-  i , s’appelle  la  longitude  moyenne  de  la  planète , comme  étant 
la  portion  de  sa  longitude  vraie  v qui  est  exempte  d'inégalités  pé- 
riodiques, et  qui  s’accroît  proportionnellement  au  temps  t.  Or 
nous  sommes  convenus  de  compter  le  temps  en  années  juliennes 


(*)  Celte  limito  numérique  de  la  convergence  a été  établie  par  Laplacc 
dans  le  supplément  au  tome  V do  la  Mécani</uc  céleste , page  1 1,  lequel  n été 
trouvé  dans  scs  manuscrits , et  imprime  après  sa  mort. 
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de365J,2l>,  partant  «lu  i'r  janvier  1800,  et  les  moyens  mouve- 
ments n , rassemblés  dans  le  i"  tableau  «lu  § 120  ont  été  évalués 
d’après  cette  condition.  Supposons  qu’à  cette  origine,  la  planète, 
à laquelle  nous  appliquons  nos  formules,  se  soit  trouvée  avoir,  dans 
le  plan  de  son  orbite,  la  longitude  vraie  e„  que  l’observation  ait 
fuit  connaître.  Alors  il  faudra  que,  pour  cette  planète  en  parti- 
culier, l’équation  (6)  soit  satisfaite,  quand  on  y supposera  à la 
fois  v — v,  et  t nul  ; ce  qui  exige  qu’on  ait 

« = <>»  -t-  Edsin  [v,  — ci)  -t-  ï E'^sin  2 (e, — a)  4-  j Et»  sin  3(i',— ci)... 

La  constante  t se  trouve  donc  déterminée  par  cette  condition. 
F.lle  le  serait  également  par  toute  autre  longitude  vraie  e„  qui  au- 
rait appartenu  à la  planète , quand  le  temps  t avait  la  valeur 
connue  t,.  La  constante  t a été  appelée  l'époque  de  la  longitude 
moyenne,  d’après  ce  mode  de  détermination  dépendant  «lu  temps. 

124.  Replaçons  maintenant  la  planète  m dans  les  mêmes  condi- 
tions initiales  de  distance  r et  de  vitesse  V,  que  nous  lui  avions 
attribuées  au  commencement  du  paragraphe  précédent;  mais,  au 
lieu  de  la  laisser  entièrement  libre,  mettons  en  sa  présence  une 
autre  planète,  une  seule,  ayant  pour  masse  m',  qui  se  trouve 
actuellement  éloignée  de  m à la  distance  i , connue  en  direction 
ainsi  qu’en  grandeur.  Puis,  après  qu’elle  aura  exercé  son  attraction 
sur  m , pendant  un  intervalle  de  temps  infiniment  petit  dt,  h cette 
distance , anéantissons-la  par  la  pensée , et  voyons  ce  «jui  arrivera. 

«t'exercera  sur  chaque  unité  de  masse  de  m la  force  accélératrice—^ 

qui,  dans  l’intervalle  de  temps  dt,  lui  imprimera  un  incrément 
infiniment  petit  de  vitesse  u,  dirigé  «le  tri  vers  m’,  suivant  la 
droite  a.  Cet  incrément  composé  avec  la  vitesse  V engendrera  une 
résultante  V'qui  en  sera  différente,  et  formera  généralement  avec 
le  rayon  r,  un  angle  <î',  autre  que  S,  tant  en  direction  qu’en  am- 
plitude. Cet  eflet  d’un  moment  étant  opéré,  laissons  la  planète  m 
continuer  indéfiniment  sa  marche  dans  ces  nouvelles  conditions. 
Elle  «juittera  le  plan  «ju’elle  avait  précédemment  décrit,  pour 
suivre  celui  <|ui  contient  r et  lequel  rapporté  de  même,  A 
l’équinoxe  et  à l’ecliptique  fixes  «le  1800,  aura,  pour  longitude  de 
t.  v.  18 
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son  nœud  ascendant,  0',  différent  de  6,  et,  pour  inclinaison,  y , diffe- 
rent de  y.  En  outre,  V'  ne  pouvant  différer  qu’infinimeni  pende  V à 
cause  de  la  petitesse  propre  de  la  force  perturbatrice,  et  de  la  courte 
durée  que  nous  avons  assignée  à son  action , la  nouvelle  orbite 
décrite  par  ni  sera  encore  une  ellipse , ayant  pour  éléments  a',  c', 
o',  généralement  autres  que  a , e,  a,  d’où  résultera,  par  l’équa- 
tion (4)»  un  moyen  mouvement  n'  quelque  peu  différent  de  n. 
Enfin  l’époque  de  In  longitude  moyenne , qui  était  e,  aura  aussi  une 
autre  valeur  s',  puisqu’en  prenant  toujours,  pour  les  conditions 
déterminantes,  <>  = p,  quand  t est  nul,  les  éléments  qui  lui  seront 
associés  dans  l’équation  (6)  seront  e',  ra',  n',  et  non  plus  e,  a,  n, 
comme  précédemment. 

12B.  Ceci  constaté,  replaçons  la  planète  ni  dans  les  mêmes 
conditions  initiales  que  nous  lui  avions  d’abord  assignées,  et 
mettons  de  nouveau  en  sa  présence  la  planète  perturbatrice  in'. 
Mais,  au  lieu  de  restreindre  l’action  de  celle-ci  à un  intervalle  de 
temps  infiniment  petit  dt , laissons -la  s’exercer  continûment  sur 
m , dans  toutes  les  positions  que  m'  pourra  prendre,  en  décrivant 
son  ellipse  propre,  qué  nous  supposerons  d’abord  fixe,  pour  plus 
de  simplicité.  Alors,  à chaque  époque  ultérieure  t , m se  trouvera 
dans  des  conditions  actuelles  de  mouvement  différentes  de  celles 
que  nous  avions  appelées  initiales;  mais,  en  les  prenant  comme 
telles,  pour  cette  époque,  on  voit  que , pendant  l’intervalle  de  temps 
infiniment  petit  dt  qui  suivra,  m décrira  une  certaine  ellipse  dé- 
terminée par  ces  conditions,  de  sorte  que  son  mouvement  pourra 
être  considéré  comme  généralement  opéré  sur  une  ellipse,  conti- 
nuellement variable  de  position  ainsi  que  de  forme,  dont  les  élé- 
ments 0,y,  a,e,a,  seront  des  fonctions  du  temps  t.  Comme 
l’action  perturbatrice  sera  toujours  très-faible  comparativement  à 
celle  du  soleil,  k cause  de  la  petitesse  dts  masses  m',  relativement 
à M,  et  du  grand  intervalle  qui  sépare  les  planètes  les  unes  des 
autres,  les  variations  de  ces  éléments,  pendant  chaque  intervalle 
de  temps  infiniment  petit  dt,  seront  très-petites  du  même  ordre, 
et  pourront  se  représenter  par  leurs  différentielles  <70,  r/y,  da,dc,du. 
Le  problème  analytique  consistera  donc  ù former  les  expressions 
de  ces  différentielles  en  fonrtion  du  temps  t,  et  à les  intégrer, 
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pour  connaître  l'effet  total  rjui  résulte  de  leur  accumulation  après 
un  temps  fini. 

Dans  l’ellipse  constante  décrite  par  une  planète  qui  est  sup- 
posée exister  seule  dans  l’espace  avec  le  soleil , le  moyen  mou- 
vement révolutif  que  nous  avons  nommé  n,  a pour  valeur—, 

Tétant  la  durée  d’une  révolution  sidérale  complète;  et,  dans 
cette  même  supposition  d’isolement,  n est  lié  au  demi  grand  a xen, 
par  la  condition  générale 

(4)  n =n  7 \f(i- 

On  peut  etendre  cette  relation  au  mouvement  troublé,  en  considé- 
rant n , comme  le  moyen  mouvement  qui  s’établirait  pendant  cha- 
que intervalle  de  temps  infiniment  petit  dt,  et  subsisterait  ensuite 
indéfiniment  si  les  forces  perturbatrices  cessaient  tout  à coup 
d’agir.  Alors,  dans  sa  signification  générale,  n devient  une  fonc- 
tion du  temps  t,  dépendante  du  demi  grand  axe  instantané  a. 

On  peut  aussi , sous  ces  mêmes  conditions  d’instantanéité , 
étendre  au  mouvement  troublé  l’équation  différentielle  (£) , qui 
exprime  la  constance  des  aires,  pourvu  qu’on  l’établisse  entre  les 
éléments  variables , et  qu’on  la  considère  dans  son  application  res- 
treinte à chaque  intervalle  de  temps  infiniment  petit  dt.  Rien  ne 
s’opposera  aussi  à ce  qu’on  développe  son  second  membre  en  série 
comme  nous  l’avons  fait,  ce  qui  lui  conservera  sa  forme  précé- 
dente , 

(5)  ndt  — dv  1 1 -+-  E<’>  cos  (e — a)  C0S2  (v — a).  . . j 

où  les  coefficients  sont  des  fonctions  de  c seul.  Mais,  pour  in- 
tégrer ses  deux  membres  ,il  faudrait  avoir  égard  à la  variabilité  des 
éléments  qu’ils  renferment.  Dans  le  premier,  par  exemple , n étant 
une  fonction  variable  du  temps  f,  son  intégrale  ne  sera  plus  nt-t-t, 
mais  f ndt  -I-  « , le  symbole  J indiquant  unequadrature  à effectuer, 
et  c désignant  une  constante  arbitraire.  Quant  au  second  membre, 
les  termes  qui  le  composent  contenant  implicitement  les  éléments 
variables  e,  o,  chacun  d’eux  ne  pourra  plus  immédiatement 
s’intégrer  comme  si  ces  quantités  y étaient  constantes,  auquel  cas 

18.  . 
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«>n  aurait,  do  même  que  dans  le  § 125, 

((’>)  f ndt  4-  « = <’  4-  Et'>  sin  ( v — et)  4-  y E<’)  sin  2 ( v — ci) ... . 

Toutefois,  on  peut  conserver  encore  celle  forme  à l’intégrale 
résultante,  pourvu  que  l’on  y fasse  varier  la  constante  arbitraire  i , 
de  manière  que  la  dilTérentiation  complète  des  deux  membres  re- 
produise l’équation  différentielle  (5).  Or  cette  différentiation  ainsi 
effectuée  donne 

mh  + = + cos  (v  — a)  4-  E(’l  r/e  cos  )(i>  — et).  . . 

rfEO)  , . , . . r/E<>>  , . , , 

- 4-  — ; — de  sm  ( v — et  ) 4-  — : — de  sin  2 ( v — et) 

de  ' de 

— E<‘>  des  cos (e — et)  — E(’)rfcr  cos 2 ( v — ci). 

Donc  si  l’on  détermine  la  variabilité  de  t par  la  condition  que  sa 
différentielle  d s soit  égale  à la  somme  des  termes  qui  composent 
la  deuxième  ou  la  troisième  ligne  du  second  membre,  l’inté- 
grale (6)  reproduira  identiquement  l’équation  différentielle  (51 
«lotit  on  l’a  dérivée.  C’est  ce  que  fait  Iaiplacc  au  livre  IV  de  la  Mé- 
canique céleste , $ 64  ; et  il  y établit  également  les  formules  qui 
donnent  les  variations  différentielles  de  tous  les  autres  éléments  de 
l’orbite  troublée. 

120.  N’ayant  voulu  présenter  ici  qu’un  cas  simple  qui  pût  don- 
ner une  idée  précise  des  variations  que  les  éléments  elliptiques  des 
planètes  éprouvent  par  l’effet  de  leurs  attractions  mutuelles,  j’ai 
considéré  la  planète  perturbatrice  m',  comme  décrivant  une  ellipse 
fixe.  Mais  en  réalité  cette  ellipse  elle-même  devra  être  continuel- 
lement troublée  par  l’attraction  «le  m , ce  qui  influera  secondaire- 
ment sur  les  perturbations  que ///  en  éprouvera.  Maintenant,  si 
l’on  veut  étendre  ces  considérations  à l’ensemble  des  planètes  qui 
circulent  simultanément  autour  du  soleil , le  problème  se  générali- 
sera dans  l’énoncé  suivant. 

Connaissant,  pour  un  instant  donné,  les  positions  respectives 
de  toutes  ces  planètes,  leurs  masses  rapportées  à celle  du  soleil,  et 
les  six  éléments  actuels  0,  y,  a,  c,  a,  t,  de  l’ellipse  fixe  que 
chacune  d’elles  décrirait  invariablement  depuis  lors  si  elle  existait 
seule  avec  cet  astre  dans  l’espace , déterminer,  pour  tout  autre 
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instant  t,  les  altérations  que  les  attractions  des  autres  planètes  ont 
du  produire  dans  ces  six  éléments,  et  par  suite  dans  les  coordon- 
nées elliptiques  de  chaque  planète,  savoir  : dans  son  rayon  vec- 
teur r,  sa  longitude  vraie  i>,  sa  latitude  X ; ces  deux  dernières  étant 
rapportées  à Péquinoxe  et  à l’écliptique  fixes  de  l’époque  d'où  l’on 
compte  les  mouvements. 

Euler  a eu  le  premier  l’idée  de  considérer  les  attractions  mu- 
tuelles des  planètes,  comme  ayant  pour  résultat  de  faire  varier  à 
tout  instant  les  éléments  de  l’ellipse  que  chacune  décrirait  invaria- 
blement autour  du  soleil  si  elle  existait  seule  dans  l’espace  avec  lui. 
Le  germe  de  cette  idée  se  voit  dans  sa  Théorie  des  mouvements  de 
ta  lune,  publiée  en  1^53.  Car,  en  considérant  ainsi  le  plan  de 
l’orbe  de  ce  satellite , rendu  mobile  par  l’action  |>erturbatrice  du 
soleil,  il  obtint  immédiatement  la  relation  qui  devait  toujours  se 
maintenir  entre  le  déplacement  instantané  de  sa  trace  sur  le  plan 
de  l’écliptique  et  le  changement  instantané  de  son  inclinaison 
sur  ce  même  plan.  Trois  ans  plus  tard,  en  175G,  il  étendit  la 
même  considération  it  tous  les  éléments  des  ellipses  plané- 
taires. Mais  il  ne  parvint  pas  encore  à en  tirer  des  formules, 
exactes,  complètes,  et  générales,  tant  la  complication  du  pro- 
blème était  grande.  Après  de  profondes  cl  heureuses  recherches 
progressivement  suivies  par  Lagrange  et  Laplace  sur  les  diverses 
parties  de  cette  grande  question  , Lagrange  la  reprit  tout  entière, 
avec  un  succès  complet , par  la  même  voie  qu’Eiiler,  dans  les  Mé- 
moires de  Berlin  pour  1781  et  1782;  et  avec  une  opiniâtreté  de 
travail  qui  ne  pouvait  être  inspirée  que  parce  succès  même,  il 
étendit  ses  applications  jusqu’aux  nombres,  pour  toutes  les  pla- 
nètes de  notre  système  solaire  qui  étaient  alors  connues,  en  se 
fondant  sur  la  petitesse  de  leurs  masses,  des  excentricités  de  leurs 
orbites,  et  des  inclinaisons  des  plans  de  ces  orbites  entre  eux.  Les 
formules  de  Lagrange  ont  été  depuis  perfectionnées  et  rendues 
plus  certaines  en  quelques  points  importants,  par  Laplaee,  puis 
par  Poisson.  L’application  en  a été  aussi  étendue  aux  deux  pla- 
nètes Urauus  et  Neptune,  dont  la  première  était  trop  récemment 
découverte  pour  que  Lagrange  pût  la  comprendre  dans  ses  calculs 
numériques,  et  la  seconde  était  encore  ignorée.  Mais  le  fond  de 
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la  méthode  est  resté  le  même.  Si  les  planètes  télescopiques,  décou- 
vertes de  nos  jours  en  si  grand  nombre  entre  Jupiter  et  Mars,  s’y 
prêtent  difficilement  parce  que  les  excentricités  de  leurs  orbites, 
et  les  inclinaisons  relatives  de  leurs  plans  sur  ceux  des  autres  pla- 
nètes sont  moins  restreintes,  l’excessive  exiguïté  de  leurs  masses 
rend  leur  influence  sur  l'ensemble  du  système  à peu  près  insen- 
sible, et  n’altère  pas  les  résultats  généraux  qui  ont  été  obtenus 
sans  en  tenir  compte.  Or  voici , en  somme , quels  sont  ces  ré- 
sultats. 

127.  L’attraction  mutuelle  des  planètes  produit  dans  les  élé- 
ments de  leurs  ellipses  deux  sortes  de  variations,  distinctes  entre 
elles  par  la  nature  des  quantités  dont  leurs  expressions  analytiques 
se  composent,  et  aussi  par  l’excessive  différence  de  durée  que  né- 
cessite leur  entier  accomplissement,  du  moins,  quand  on  ne  com- 
pare, sous  ce  dernier  rapport,  que  celles  dont  les  effets  nous  sont 
sensibles.  De  ces  deux  sortes  de  variations,  les  plus  promptes  à 
se  manifester,  dépendent  spécialement  des  positions  relatives  que 
la  planète  troublée,  et  les  planètes  troublantes,  occupent  à chaque 
instant  dans  leurs  orbites  propres.  Elles  sont  par  conséquent  révo- 
lutives  comme  ces  positions  mêmes;  et  leur  ensemble  s’exprime 
par  une  somme  de  termes  individuellement  périodiques,  mais 
ayant  des  périodes  diverses,  dont  les  durées  dépendent  des  rap- 
ports qui  existent  entre  les  divers  multiples  des  moyens  mouvements 
de  la  planète  troublée  et  de  la  planète  troublante.  Lorsque  l’on 
borne  les  approximations  à comprendre  seulement  la  première 
puissance  des  masses  perturbatrices,  ce  qui,  à cause  de  leur  peti- 
tesse, suffit  presque  toujours,  la  forme  générale  de  ces  termes  est 

m A COS  I " — '")  f -+-  B i • 

m'  désigne  la  masse  de  la  planète  troublante;  A et  B sont  des  coef- 
ficients indépendants  de  t,  dont  le  premier  contient  comme  fac- 
teurs certaines  puissances  des  excentricités  et  des  inclinaisons,  tant 
de  la  planète  troublée  que  de  la  planète  troublante,  telles  quelles 
existent  à l’époque  où  / est  nul.  Enfin  n , n'  sont  les  movens  mou- 
vements des  deux  planètes  à cette  origine;  et  1,  i'  des  nombres 
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entiers,  pouvant  prendre  toutes  sortes  de  valeurs  positives,  y 
compris  zéro.  Chaque  terme  pareil  accomplit  donc  le  cercle  entier 
de  ses  valeurs  dans  le  temps  ( t ) qui  fait  parcourir  à son  argument 
une  circonférence  entière  de  3Go,  ou  36o.36oo",  si  l’on  suppose 
«,  ri,  exprimés  aussi  en  secondes  de  degré;  ce  qui  donne 

36o . 36oo" 

(<)  = -.7— — ■; — 

1 ri  — ut 

S’il  existait  deux  planètes  dont  les  moyens  mouvements  n , ri, 
fussent  exactement  commensu râbles  entre  eux,  il  y aurait  aussi 
pour  chaque  couple  deux  nombres  entiers  finis,  1,  i",qui  rendraient 
fri — in  nuis,  et  donneraient  ainsi  une  durée  infinie  à la  période 
correspondante.  Le  tableau  du  § 120  montre  que  cette  condition 
de  commeusurabilitc  n’a  pas  lieu  entre  les  planètes  principales  «le 
notre  système  planétaire.  Le  cas  où  elle  approche  le  plus  d’être 
remplie,  pour  des  valeurs  de  1 et  de  /'  peu  considérables,  c’est 
celui  de  Saturne  et  de  Jupiter.  En  effet,  si  l’on  nomme  respective- 
ment S et  J , les  mouvements  moyens  de  ces  deux  planètes,  on  a , 
d’après  le  tableau  du  § 120, 

5 S = 2 19980", 635 
2 J = 2 1 85 1 3",  438 

conséquemment  5. S — 2 J =s  1 467",  197 

et , par  suite , 

(r)  =883*,3i. 

Les  actions  de  ces-deux  grosses  planètes  l’une  sur  l’autre,  pro- 
duisent en  effet  dans  leurs  mouvements  elliptiques  des  variations 
de  sens  contraire  que  l’observation  avait  fait  apercevoir,  mais 
dont  la  marche  est  si  lente,  qu’on  les  avait  crues  constamment  pro- 
gressives. C’est  Laplacc  qui  a fait  connaître  leur  caractère  pério- 
dique dépendant  «le  l’argument  5 S — 2 J,  et  qui  a aussi  assigné 
leur  grandeur  absolue,  en  déterminant  les  expressions  algébriques 
«les  coefficients  A «pti  les  affectent.  D’après  ses  calcids,  les  altera- 
tions des  longitudes  moyennes  des  «leux  planètes,  dépendantes  de 
«■et  argument  s’élèvent  dans  leur  maximum,  justpi’à  dfc  ai'  sexa- 


Digitized  by  Google 


a8o 


ASTRONOMIE 


gésimales  pour  Jupiter  et  ^49*  pour  Saturne  (*).  On  s’esl  guide 
depuis,  sur  cet  exemple,  pour  rechercher,  relativement  à d'autres 
couples  de  planètes,  les  inégalités  dépendantes  de  leurs  positions 
respectives,  qui,  ayant  aussi  de  longues  périodes,  pourraient  de 
meme  produire,  dans  leurs  mouvements,  des  dérangements  en 
.apparence  progressifs.  I.e  nombre  de  celles  qui  offrent  ce  caractère 
est  évidemment  illimité,  puisque,  quels  que  soient  les  moyens 
mouvements  n , n' , non  commensurables  entre  eux , il  y a une  in- 
finité de  nombres  entiers,  i,  /',  qui  réduiront  la  différence  i'  n' — in, 
à ne  comprendre  qu'un  arc  très-petit,  comparativement  à la  cir- 
conférence entière.  Mais,  pour  que  ces  inégalités  méritent  qu’on  les 
signale,  il  faut  que  le  coefficient  A qui  les  affecte,  leur  donne  une 
amplitude  appréciable  aux  observations.  Or,  en  général , celte  con- 
dition ne  peut  être  remplie,  qu’autant  que  les  multiples  i,  sont 
peu  élevés.  Ceci  résulte  de  deux  causes,  l’une  physique,  qui  est 
propre  à notre  système  planétaire;  l’autre  analytique,  provenant 
de  la  forme  des  séries  par  lesquelles  on  obtient  les  expressions  de 
ces  diverses  inégalités.  La  ranse  physique,  c'est,  pour  les  sept  pla- 
nètes principales,  la  petitesse  des  excentricités  de  leurs  ellipses,  et 
la  petitesse  des  angles  que  les  plans  de  ces  ellipses  forment  entre 
eux.  Maintenant,  si  l’on  considère  chacune  de  ces  quantités  comme 
étant  très-petite  du  premier  ordre,  le  calcul  analytique  montre 
que  le  coefficient  A de  chaque  inégalité  est,  nu  moins , de  l'ordre 
de  petitesse  i' — i.  Par  suite,  dès  que  les  nombres/,!',  devien- 
nent tant  soit  peu  élevés,  ce  qui  agrandit  généralement  leur  dif- 
férence, l’atténuation  correspondante  du  coefficient  A,  affaiblit 
l’amplitude  des  inégalités  qui  ont  un  tel  argument,  et  les  rend  , 
|>our  la  plupart,  négligeables.  C’est,  au  reste  , ce  dont  on  ne  peut 
être  complètement  a9suté  qu’en  déterminant  l’expression  analy- 
tique du  coefficient  A,  opération  d’autant  plus  difficile  qu’il  est 
d’un  ordre  plus  élevé.  Parmi  le  très-petit  nombre  des  inégalités 
tle  ce  genre,  que  l’on  a reconnues  être  sensibles,  celles  qui  dépen- 
dent de  l’argument  5 S — 2 J dans  la  théorie  de  Saturne  et  de  Ju- 
piter, sont  de  beaucoup  les  plus  considérables,  et  ont  aussi  la  pc- 


(“)  Mi'cann/uc  céleste , lomr  lll,  f>ng.  lîo  et  i^o,  rdil.de  1802 
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riode  d’accomplissement  la  plus  longue  (*).  Sauf  ces  cas  rares, 
toutes  les  autres  , qui  dépendent  comme  elles  , des  positions  rela- 
tives que  les  planètes  occupent  successivement  dans  leurs  ellipses , 
ne  produisent  dans  les  mouvements  que  des  oscillations  alterna- 
tives , dont  le  caractère  révolulif  se  manifeste  dans  de  courts  inter- 
valles de  temps,  ce  qui  les  a fait  appeler  inégalités  périodiques. 
Cette  dénomination  toutefois  ne  doit  leur  être  appliquée  que  dans 
un  sens  relatif,  en  rapport  avec  leur  brièveté  et  leur  origine.  Car 
la  théorie  de  l'attraction  a fait  connaître,  qu'au  sens  absolu,  elle 
ne  leur  appartient  pas  exclusig^ment. 

128.  Tous  les  éléments  des  ellipses  planétaires  sont  affectés  par 
ce  genre  d’inégalités  périodiques  et  passagères,  qui  proviennent 
de  la  diversité  des  aspects  sous  lesquels  les  planètes  se  présentent 
les  unes  aux  autres, dans  le  cours  de  leurs  révolutions  individuelles. 
Le  grand  axe  2 a des  ellipses,  n’en  est  pas  exempt.  Mais,  par  une 
propriété  qui  lui  est  spéciale,  il  n’en  subit  que  de  cette  sorte,  n’é- 
prouvant ainsi , dans  la  série  des  siècles  , que  des  oscillations  dont 
l’étendue  et  la  durée  sont  renfermées  dans  d’étroites  limites.  Ce 
fait  capital  a été  d'abord  établi  par  Lagrange,  par  un  calcul  ap- 
proximatif, borné  à l'évaluation  des  termes  perturbateurs  dont 
l’influence  est  la  plus  sensible,  comme  contenant  la  première  puis- 
sance des  masses  perturbatrices,  des  inclinaisons  des  orbites  entre 
elles,  et  des  excentricités.  Laplace  étendit  la  démonstration  à 


(*)  J’en  citerai  deux  de  ce  genre,  comme  exemple».  L'une  a été  découverte 
par  M.  Airy  dan»  le  mouvement  de  la  torre  troublé  par  Venu*.  Son  argu- 
ment est  iJn"  — 8 n',  ce  qui  la  Tait  du  5'  ordre , et  lui  donne  pour  période 
lit)  ans  julien*.  L'autre,  qui  a été  découverte  par  M.  Le  Verrier  dan»  le  mou- 
vement de  Palla»  troublé  par  Jupiter,  dépend  de  termes  encore  bien  plus 
eloiqnés.  Son  argument  est  iSn1'—  j n1*,  n"  étant  lo  moyen  mouvement  de 
l'allas,  n”  celui  de  Jupiter,  ce  qui  la  rend  du  i ia  ordre.  Sa  période  est  de 
çy5  ans;  et,  dans  son  maximum  , clic  produit  une  altération  de  i}'  55’  sur 
la  longitude  de  Pnllas.  La  grande  inclinaison  de  cette  planète  ne  permettait 
|*as  de  déterminer  par  le»  développements  ordinaires  le  coeliicienlA  d'une 
inégalité  d'un  ordre  aussi  élevé.  Mais  M.  Le  Verrier  l'avait  obtenu  en  inter- 
polant les  valeurs  du  la  fonction  perturbatrice  qui  devaient  le  comprendre. 
M.  Cauchy  a depuis  cfleclué  celle  détermination  par  un  procédé  analytiquo 
direct  ; et  il  est  arrivé  au  même  résultat  numérique  que  M.  Le  Verrier. 
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toutes  les  puissances  de  ces  deux  derniers  éléments;  et  Poisson 
réussit  à la  pousser  jusqu’à  la  deuxième  puissance  des  masses  per- 
turbatrices, eu  lui  conservant  cette  généralité.  Ainsi , dans  toute 
cette  étendue  d’approximation,  il  est  démontré,  qu'abstraction  faite 
des  inégalités  dites  périodiques,  les  grands  axes  des  ellipses  pla- 
nétaires sont  constants;  et  que,  pour  chaque  planète,  leur  valeur 
moyenne  est  la  même  qu’ils  auraient  si  elle  existait  seule  dans 
l’espace  avec  le  soleil.  Les  durees  des  révolutions  sidérales  et 
les  valeurs  des  moyens  mouvements,  se  conservent  donc  constantes 
aussi , sous  les  memes  réserves  ; rty-  ces  dernières  sont  liées  ail 
demi  grand  axe  , par  l’équation  générale 

n = a 1 y'p. 

Cette  persistance  se  trouve  en  effet  confirmée  aussi  approxima- 
tivement qu’elle  peut  l’étre  par  les  évaluations  d’Hipparque  com- 
parées aux  nôtres,  comme  on  l’a  vu  dans  le  § 12t.  Toutefois,  la 
démonstration  théorique  offre  une  bien  plus  grande  certitude. 
Car,  dans  lçs  limites  d’approximation  où  on  a pu  l’étendre,  elle 
nous  donne  mathématiquement  l’assurance  que  les  seules  attrac- 
tions mutuelles  des  planètes  actuellement  en  circulation  autour  du 
soleil,  ne  produiront  jamais  dans  leurs  distances  moyennes  à cet  astre 
des  altérations  progressives,  qui  étendraient  ou  rapetisseraient  in- 
définiment  les  orbites;  leur  unique  effet  sur  ces  distances  moyennes 
se  bornant  à y occasionner  des  oscillations  d’une  étendue  restreinte 
et  d’une  durée  passagère,  qui  dépendent  des  positions  relatives  où 
les  planètes  réagissantes  se  trouvent  successivement  amenées. 

129.  Mais,  outre  les  variations  de  ce  genre  qu’ils  partagent  avec 
le  gi-and  axe,  les  autres  éléments  des  ellipses  planétaires  en  éprou- 
vent, qui  se  montrent  toutes  différentes  de  celles-là  par  leur  du- 
rée, leur  mode  d'accomplissement,  et  l’absence  de  termes  expli- 
citement périodiques  dans  les  équations  différentielles  qui  les 
déterminent.  Ces  équations  se  ramènent  à la  forme  linéaire  par  un 
choix  spécial  de  variables,  dô  à Lagrange,  dans  lesquelles  les  incli- 
naisons des  orbites  se  trouvent  accouplées  aux  longitudes  des 
nœuds,  et  les  excentricités  aux  longitudes  des  périhélies;  ce  qui 
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sépare  les  équations  résultantes  en  deux  groupes  distincts  que  l’on 
traite  séparément.  Les  coefficients  de  ces  équations  finales  ne  con- 
tiennent rien  de  variable,  rien  qui  dépende  des  positions  succes- 
sives que  les  planètes  occupent  dans  leurs  orbites  particulières.  Il  n’y 
entre  que  les  masses  des  planètes  réagissantes,  et  la  portion  constante 
des  grands  axes  de  leurs  ellipses,  quantités  qui  constituent,  pour 
ainsi  dire,  la  charpente  générale,  et  essentiellement  permanente 
du  système  planétaire  considéré.  Chaque  groupe  d’équations  diffé- 
rentielles ainsi  composées,  s’intégre  alors  simultanément,  par  les 
méthodes  connues;  apres  quoi  on  particularise  les  constantes  ar- 
bitraires que  l’intégration  a introduites  de  manière  que  les  inté- 
grales obtenues  s’appliquent  spécialement  à ce  système,  et  repro- 
duisent ainsi  numériquement  les  inclinaisons,  les  excentricités,  les 
longitudes  des  nœuds  et  des  périhélies , telles  qu’on  les  y observe 
à une  époque  donnée,  par  exemple  au  t'r  janvier  1800.  Quand 
cette  condition  est  remplie,  les  intégrales  particularisées  donnent 
les  valeurs  de  ces  mêmes  éléments  pour  toute  époque  antérieure 
ou  postérieure , telles  qu’on  a dû  les  observer,  ou  qu’on  les  ob- 
servera. 

150.  Il  ne  m’est  pas  possible  de  rapporter  ici  la  série  des  calculs 
analytiques  qui  conduisent  il  ces  résultats.  11  faut  les  étudier  dans 
le  Mémoire  de  Lagrange  pour  1 782,  qui  en  offre  l’exposé  original , 
et  dans  le  livre  II  de  la  Mécanique  céleste  oii  ils  sont  considérable- 
ment étendus  et  perfectionnés.  Mais  j’emprunterai  il  ces  ouvrages 
les  formules  finales  pour  en  faire  voir  clairement  la  signification 
et  la  portée;  espérant  que  cela  pourra  servir,  avec  quelque  utilité, 
à diriger  les  idées  et  assurer  les  pas  de  ceux  qui  voudraient  péné- 
trer dans  ces  grandes  théories. 

Admettons  que  les  masses  réagissantes  sont  les  sept  planètes 
principales  du  système  solaire  : Mercure,  Vénus,  la  terre,  Mars, 
Jupiter,  Saturne,  Uranus.  Ou  demande  de  déterminer  les  élé- 
ments véritables  de  leurs  ellipses  pour  une  époque  quelconque , 
séparée  par  un  nombre  t d’années  juliennes,  de  celle  que  l’on  a 
choisie  comme  origine  de  numération  du  temps,  et  que  je  sup- 
poserai être  le  i'r  janvier  1800  par  exemple.  Les  conditions 
«lu  problème  étant  ainsi  fixées,  on  associe  dans  une  même  re- 
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cherche,  les  grandeurs  des  excentricités  et  les  positions  des  périhé- 
lies. Soit,  h cette  époque  distante,  e l’excentricité  de  l’ellipse  de 
Mercure,  évaluée  en  parties  de  son  demi  grand  axe;  et  es  la  lon- 
gitude de  son  périhélie  mesurée  dans  le  plan  de  l'ellipse,  à partir 
de  l’équinoxe  fixe  de  1800.  On  substitue  à ces  deux  éléments, 
deux  nouvelles  variables  /1  et  /,  telles  qu’on  ait  (#) 

/j=csincr9  / = c cos  itt. 

On  applique  une  transformation  semblable  aux  autres  planètes, 
en  désignant  les  deux  éléments  et  les  deux  variables  qui  leur 
sont  propres,  par  des  indices  numériques  procédant  suivant 
l’ordre  de  leurs  distances  au  soleil.  La  théorie  de  l’attraction 


(*)  J’emploie  ici  la  notation  de  I.aplace  qui  a clé  adoptée  par  M.  I.c  Ver- 
rier dans  les  Additions  à la  Connaissance  des  Temps  de  i843>  où  il  a repris  les 
déterminations  numériques  de  Lagrange  en  les  étendant  aux  sept  planètes 
principales  du  système  solaire,  avec  tous  les  perfectionnements  de  details 
qu'il  était  possible  aujourd'hui  d'y  apporter.  Néanmoins,  comme  on  trou 
vera  sans  doute  aussi  intéressant  qu'instructif,  de  remonter  au  travail  ori- 
ginal de  Lagrange,  je  rappellerai  ici  la  notation  correspondante  dont  il  a 
fait  usage,  en  indiquant  les  pnges  du  Mémoire  de  178?  où  il  l'introduit- 

Les  variables  auxiliaires  que  Laplacc  appelle  h ci  /,  sont  dans  Lagrange 
jr,  y.  Et  il  les  introduit  page  194»  pour  former  les  relations 

x=>sinp,  y =■  à cos 

où  > désipne  l'excentricité , ç>  la  longitude  de  l'aphélie  rapportée  h l’équi  - 
noxe  fixe  de  1700.  Ces  relations  sont  ainsi  exactement  les  mémos  que  La- 
place  a établies;  et  il  les  emploie  au  mémo  usage  que  Lagrange. 

Lagrange,  pog.  q33,  établit  généralement  les  équations  différentiel  les,  et 
les  intégrales  ( A ),  pour  un  nombre  quelconque  de  planètes.  Mais  dans  l'ap- 
plication h notre  système  planétaire , il  facilite  les  déterminations  numé- 
riques, en  partageant  ce  système  en  deux  groupes,  l'un  ne  renfermant  que 
Saturne  cl  Jupiter,  pag.  a4«,  l’on  néglige  les  attractions  des  quatre  pla- 
nètes moindres,  Mars,  la  terre,  Vénus,  Mercure.  L'autre,  pag.  î53 . se 
compose  de  celles-ci,  sur  lesquelles  on  néglige  l’action  du  premier.  Mais  la 
connaissance  imparfaite  qu'on  avait  alors  des  masses  de  ce  second  groupe, 
particulièrement  de  Vénus,  altère  l'exactitude  des  résultats  numériques  qui 
s’y  rapportent.  C'est  un  dos  desiderata  que  M.  Le  Verrier  a entrepris  de 
remplir  dans  la  Connaissance  des  Temps  de  i843,  en  sc  servant  de  données 
moins  incertaines. 
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fournit  alors  entre  res  quatorze  variables,  quatorze  équations 
différentielles  linéaires,  «lu  Ier  degré;  lesquelles  donnent  lieu  à 
autant  il’intégralcs  contenant  le  même  nombre  de  constantes  arbi- 
traires, que  l’on  détermine  par  la  condition  de  reproduire  les 
excentricités  et  les  longitudes  des  périhélies,  telles  qu'on  les  ob- 
serve quant  / est  nul.  Ces  opérations  faites,  les  deux  variables 
h,  l,  propres  à chaque  planète  s'obtiennent  individuellement 
exprimées,  sous  les  formes  suivantes,  dont  chacune  contient  un 
nombre  de  termes  égal  à celui  des  planètes  réagissantes  : 

| à = N sin  (gt  + P)  -t-  N,  sin  (g,t  ■+■  p.)  -+-  . . ., 

J l =N  cos  (g/-*- p)  -4-  N,  cos(gr,r-t-  p,}  -+- . . 

(A)  j h'  = N' sin  {gt -H  P)  -I-  N',  sin  (g', f 4-  p,)  4-  , 

! /'  = N' cos  (gt  -4-  p)  -4-  N',  cos(g,i  / p,  ) -+- 

Les  coefficients  N, . . . des  facteurs  périodiques  sont  des  nom- 
bres fractionnaires  abstraits,  différents  entre  eux  par  leurs  va- 
leurs , et  occasionnellement  par  leurs  signes  dans  les  expres- 
sions de  h et  de  /,  relatives  aux  différentes  planètes;  mais 
ils  sont  tous  fort  petits.  Les  arguments  gt  -4-  p,  g,t  ■+■  p, , . . . res- 
pectivement  attachés  à chacun  d’eux,  sont  communs  à toutes 
les  planètes.  (3,  p,,. . . y représentent  des  arcs  constants,  de  va- 
leurs diverses.  Le  temps  t , ne  s’y  montre  que  dans  les  produits 
gt,  g,  t,.  . . où  les  coefficients  g , g,,. . . ne  s’élèvent  qu’à  de  très- 
petits  nombres  de  secondes  de  degré,  différents  entre  eux.  Ces 
coefficients  g,  g,,.  . . sont  les  racines  diverses  d’une  équation  al- 
gébrique d’un  degré  égal  au  nombre  des  planètes  dont  on  consi- 
dère l’ensemble,  ce  qui  la  rend  du  7*  degré  dans  l’application 
que  nous  avons  en  vue.  Lagrange  en  a le  premier  démontré 
l’existence,  la  formation,  et  le  mode  de  résolution  approxi- 
matif. Mais  Laplace  a fait  à ces  résultats  une  addition  d’une 
grande  importance,  en  prouvant  que  les  racines  g,  sont  nécessai- 
rement toutes  réelles,  et  inégales,  lorsque  les  masses  réagis- 
santes ont  leurs  mouvements  de  circulation  dirigés  dans  un 
même  sens , comme  cela  a lieu  dans  notre  système  planétaire.  Ce 
double  caractère  de  réalité , et  d’inégalité  des  racines  g,  est  la 
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condition  qui  assure  la  périodicité  des  expressions  précédentes  : 
car,  si  l’une  ou  l’autre  de  ces  particularités  manquait,  les  sinus 
et  cosinus  y seraient  remplacés,  soit  partiellement,  soit  en  tota- 
lité, par  des  termes  qui  contiendraient  le  temps  t explicitement, 
sous  forme  d’exponentielles  ou  de  puissances,  ce  qui  donnerait 
aux  variables  h,l,  h',  f,...,  une  mutabilité  illimitée,  au  lieu  d'une 
variabilité  restreinte. 

Ces  formules  étant  établies , et  tous  leurs  éléments  évalués 
en  nombre,  on  en  déduira  l’excentricité  de  chaque  planète, 
et  la  longitude  de  son  périhélie,  à une  époque  quelconque,  en 
formant,  au  moyen  des  variables  //  et  l qui  s’y  rapportent,  les 
deux  équations 

c’  = /i’  -t-  l1 , tangrr  = ^- 

La  première  étant  développée  avec  les  expressions  générales 
de  h et  de  l,  donne 

e*  = N1  -4-  N J -4-  N J -+-  . . -4-  2 N Pi,  cos  [(g, 

-H  2 N N,cos[(g-, 

-t-  2N,N,cos[(g’I 
etc. 

Maintenant  prenez  tous  les  coefficients  N , N, , N, ,.. . avec  le 
signe  positif,  et  formez  leur  somme 

E = N -4-  N,-§-  N, . . .,  etc. , 

vous  en  tirerez 

E’=N’-+-n;  4-k?  ...  + 2KN„ 

. H-  2 N N,, 

-+-  aN.N,, 
etc. 

Les  termes  carrés  du  second  membre,  sont  les  mêmes  que  ceux 
de  c’;  mais  chacun  des  produits  multiples,  est  plus  grand  que  son 
correspondant  de  c’  qui  a les  mêmes  facteurs  non  périodiques,  puis- 
que ce  correspondant  est  multiplié  par  un  cosinus  réel,  qui  ne  peut 
surpasser  t.  Conséquemment  é1  sera  toujours  moindre  que  E’,  et, 


— PL 

— S ) 1 ri-  — P ] . 

-y.)'-*-  — P .J» 
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pur  suite,  <?  moindre  «pie  K.  Ainsi  la  somme  E est  une  limite  que 
l'excentricité  réelle  c ne  peut  jamais  dépasser  ni  même  attein- 
dre. Cette  formule  remarquable  a été  donnée  par  Lagrange  dans 
le  Mémoire  de  1782,  pag.  234-  En  l'appliquant,  M.  lut  Verrier 
a trouvé,  pour  les  excentricités  lies  sept  planètes  principales, 
les  limites  supérieures  rassemblées  dans  le  tableau  suivant,  oit 
je  place  en  regard  les  valeurs  de  cet  élément  pour  1800, 
qui  ont  servi  de  données  à ses  calculs.  Le  Mémoire  où  il  les  a 
consignés,  est  inséré  aux  Additions  à la  Connaissance  des  Temps 
pour  l'année  i843,  pag.  4>- 


lUIltmCITt  CD  |Pon. 
e 

u sot r tnsimitki  pr  c- 

E 

Mercure 

o,so->Gi  fi 

0 ,2286.4  6 

Venus 

0 ,oofi8G  j 

O , 08(Ï7  ‘ 6 

I.a  lerrc 

0,016792 

Mar* 

o.ogiai  7 

0,142143 

Jupiier. 

0,0.18163 

o,ofii54  8 

Saturne 

5 0 

o,c8((ji  9 

Uramis 

ti.o^nc»!  1 

0,064G66 

On  a vu  précédemment  que  les  demi  grands  axes  a des  ellipses 
planétaires  ne  sont  assujettis  qu'à  des  variations  périodiques  , 
restreintes  dans  d'étroites  limites.  On  voit  ici  que  les  rapports  c 
des  excentricités  à ces  demi  grands  axes,  ne  seront  jamais  (|uc  de 
petites  fractions  de  l’unité.  Or,  dans  une  ellipse  dont  b est  le 
demi  petit  axe  perpendiculaire  in,  on  a 

b z=  n y 1 — c1, 

donc  e restant  toujours  une  très-petite  fraction,  b sera  toujours 
très-peu  différent  de  a,  lequel  lui-même  n’est  assujetti  qu’à  des 
variations  périodiques  d’amplitudes  restreintes.  Ainsi,  dans  au- 
cun temps  les  ellipses  planétaires  actuellement  existantes,  ne 
pourront  ni  s’allonger,  ni  s’élargir  ou  s'aplatir,  indéfiniment. 
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151.  Examinons  maintenant  les  mouvements  île  leurs  périhé- 
lies. La  tangente  de  leur  longitude,  à une  époque  quelconque, 

est  exprimée  par  le  rapport  y Pour  en  simplifier  l’étude,  je  la 

contracte  généralement  sous  cette  forme  symbolique  : 

2 N sin  c 

tang  et  = — » 

2 N cos  c 


où  2 est  le  signe  caractéristique  des  différences  finies,  et  c le  type 
représentatif  des  arguments  gt  -4-  p,  gif  -t-  • etc-  Alors,  dans 

le  Mémoire  de  M.  Le  Verrier  que  j'ai  cité  tout  à l’heure,  je  trouve 
à la  page  38  un  Tableau  qui  contient  les  valeurs  numériques  des 
variables  à,  I,  pour  les  sept  planètes  qu’il  a considérées  ; et  sur 
ce  nombre  j’en  remarque  quatre,  Mercure,  Mars,  Jupiter,  Sa- 
turne, pour  chacune  desquelles  un  des  coefficients  N surpasse  la 
somme  de  tous  les  autres  pris  avec  un  meme  signe , en  sorte  qu’il 
doit  avoir  une  influence  dominante  sur  les  variations  de  tang  et. 
Désignant  donc  ce  coefficient  principal  par  N„,  g„  C -+-  {J,  ou  c,  sera 
l'argument  angulaire  auquel  il  est  associé.  Dans  un  tel  cas,  soit 


El  — + + 


x représentant  une  qualité  indéterminée.  Je  dis  que  cette  quantité 
complémentaire  x,  ne  variera  qu’entre  certaines  limites  fixes;  et 
qu’ainsi  le  mouvement  total  de  la  longitude  et  se  composera  de 
ses  oscillations  périodiquement  associées  à un  mouvement  révo- 
lutif  continu,  dont  gnt  exprimera  la  vitesse  moyenne.  Pour 
prouver  ce  fait , remplaçons  g„i  -t-  (5„  par  c,;  et , x étant  et  — r„, 
nous  en  déduirons 


tang  .r  — 


2 N sin  c sin  r„ 

2 N cos  c cos  c. 
sin  c„  2 Nsi  ne 
cos  c,  2N  cos  c 


En  réduisant  les  deux  termes  du  numérateur  à un  dénomina- 
teur commun,  le  produit  N„sin  c„cos  c„  provenant  du  premier 
sera  détruit  par  le  produit  — N„cosr,sin  e,  provenant  du  second. 
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Une  opération  semblable,  effectuée  sur  le  dénominateur,  fournira 
Ifs  deux  termes  -+-  N,  cos’c.  -+•  N.  sin’c»  qui  se  composeront  en  un 
seul  N*.  Je  le  sépare;  et,  employant  le  symbole  1'  pour  désigner  la 
somme  des  autres,  on  a finalement 


tang  x 


2'Pi  sin(c  — r„) 

N,  •+•  S'N  cos  (c  — c,  ) 


Pour  fixer  la  discussion  je  supposerai  que  le  coefficient  N„  est 
positif.  S'il  ne  l’était  pas,  on  le  rendrait  tel  dans  noire  dénomina- 
teur, en  changeant  l’indéterminée  -+-  x en  — y.  Ceci  convenu  , 
on  voit  déjà  que  tang  x ne  peut  pas  devenir  infinie,  ce  qui  élèverait 
x jusqu'à  ± 90°,  car  pour  cela  il  faudrait  que  la  fonction  placée 
en  dénominateur  devînt  occasionnellement  nulle,  ce  qui  est  im-* 
possible,  puisque,  parAvpothèse,  N„  surpasse  S’N,  tous  les  coeffi- 
cients N étant  pris  avec  le  signe  positif.  L’arc  x sera  donc  toujours 
moindre  que  ± ç)0°  , et  par  conséquent  il  ne  saurait  s’étendre  in- 
définiment comme  g„  t. 

On  peut  même,  dans  chaque  cas  pareil , lui  assigner  une  limite 
à laquelle  il  sera  toujours  inférieur.  Eu  effet , le  numérateur  de- 
langx  sera  toujours  moindre  que  2'N,  et  son  dénominateur  plus 
grand  que  pi„ — ï'N.  Donc  si  l’on  forme  une  quantité  X,  telle 
qu'on  ait 


tangX  = 


S' Pi 

Pi.— Z'N  ’ 


l’arc  x sera  toujours  moindre  que  X. 

En  opérant  ainsi  sur  les  valeurs  de  /<  et  de  I , du  tableau  de 
M.  Le  Verrier,  qui  se  prêtent  à cette  application,  j’ai  obtenu  les 
résultats  suivants,  où  les  longitudes  sont  comptées  à partir  de 
l'équinoxe  du  1"  janvier  1800,  sur  l’écliptique  de  la  même  époque 
maintenu  fixe. 


r 


T. 


V. 


'9 


Digitized  by  Google 


ASTRONOMIE 


21)0 


g 

H 

loti.  1 tu l f fO  riaiikLit 
à unr  époque  quelconque, 

«ipjrèr  du  janvier  i8*m>  par  le  nombre 

il  annri»  juliennr»  1, 
po-îlif  pour  les  postérieures, 
et  nr^alif  pour  le*  suit  rieurrs. 

LlMITK 

supérieure 
«l’a  mplitudr 
de  la  partie 
périodique  x v” 
x 

1 

Mercure.  . 

K. 

u = àjîgSgi  -f-  8J.j7.4S  -t-  ■* 

0 / U 

as.  «j.57 

Mnrs. . . . 

n.  s.) 

0"  = i;,8t>î3»  — jà  ’8  5<) -t- x1" 

8f>.  47  5'i 

Jupiter 

o"=  l,-r!Gjt  -t-  a7.2t.aG  -t-  *" 

33  29  3 

Saturne . . 

1 

isT  -+- 1^>-4 1*  8 *+• 

72. ji .54 

Ces  quatre  périhélies  ont  donc  un  mouvement  de  longitude  di- 
rect et  uniforme,  qui  est  modifié  par  une  inégalité  périodique 
d'amplitude  restreinte.  Pour  ceux  des  trois  autres  planètes,  Vénus, 
la  terre  et  Uranus,  la  loi  de  leur  transport  est  moins  facile  à dé- 
mêler. Quant  à ces  quatre  , la  partie  moyenne  et  uniforme  de  leur 
longitude  les  fait  successivement  correspondre  à tous  les  points  de 
la  circonférence.  Mais,  à cause  de  la  petitesse  des  coefficients  de  t , 
ce  mouvement  révolutif  s’opère  pour  tous  avec  une  extrême  len- 
teur. Par  exemple  le  périhélie  de  Saturne,  dont  la  marche  est  la 
plus  rapide,  accomplit  une  de  ces  révolutions  entières,  dans  un 

nombre  d'années  juliennes  égal  à ^~>0  ’ -- , ou  57786.  La 

aa  ,4273  " 

marche  de  la  partie  périodique  x est  aussi  d’une  lenteur  compa- 
rable à celle-là,  puisque  chacun  des  sinus  et  des  cosinus  qui  la 
composent,  ne  contient  le  temps  t,  qu’affecté  d’un  coefficient 
très-petit;  et  la  même  conclusion  s'applique  généralement  aux  ex- 
pressions de  A et  de  l,  par  le  même  motif.  Par  suite  de  ceci , dans 
l'intervalle  de  quelques  années,  ou  même  d’un  ou  deux  siècles, 
les  variations  de  ces  quantités,  et  celles  der,  a,  qui  en  dépen- 
dent , se  présentent  à l’observation  comme  sensiblement  propor- 
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tionnelles  au  temps.  C’est  pourquoi  lorsqu’on  veut  seulement  les 

obtenir  pour  des  intervalles  de  temps  ainsi  restreints,  ce  qui  suffit 

aux  usages  pratiques  de  l’astronomie,  on  se  borne  à évaluer  les 

d/i  dl  . ... 

rapports  — , — y pour  I epoque  prise  comme  origine  du  temps  t , 

en  les  déduisant  des  équations  différentielles,  sans  remonter  aux 

de 

intégrations  ; puis  on  en  déduit  les  valeurs  correspondantes  de  — , 

— ^ ) au  moven  des  relations  générales 
fit  ■ 0 

h 

■e’  = P -H  A ’,  tang  et  = ~ ■> 
qui  étant  dilfértntiées  donnent 

l'ÜL-.  h — 

de  dl  d/i  1 des  dt  dt 

îf- - = a / — -+-  2/1  — > — ; ~r  — =— — - 

dt  dt  dt  cos  es  dt  P 


I 

1 1 n 

1 -t-  tang3  0 

~ n + A»  “ e' 

on  a donc  finalement 

de  1 dt 

h d/l 

( 1 ) 

mi  . "TT  ■ | 

— — m 

dt  e dt 

e dt 

(*) 

cl  n / cl  h 

A dl 

dt  e*  dt 

c ’ dt 

Il  ne  reste  plus  qu’à  mettre  dans  les  seconds  membres  les  va- 
leurs de  ~r  < ~rs  déduites  des  équations  différentielles,  et  celles 
dt  dt  1 

de  e,  I,  A , déterminées  par  l’observation,  pour  l’époque  prise 
comme  origine  du  temps.  Toute  cette  théorie  et  ses  déductions, 
tant  générales  que  pratiques,  ont  été  exposées  en  entier  par  La- 
grange dans  son  Mémoire  de  1782.  Laplacc  en  a reproduit  et  per- 
fectionné l'ensemble  dans  la  Mécanique  céleste.  Enfin  M.  Le  Ver- 
rier en  a développé  toutes  les  applications  numériques,  dans  les 
Additions  aux  Connaissances  des  Temps  de  t843  et  1 844  » avec 
clarté,  et  une  recherche  de  précision,  qui  ne  laissent  rien  à désirer. 

19. 
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Dans  les  équations  précédentes  ( i ) , (a  ) , les  quantités  h , /,  e , 
ainsi  <|iie  leurs  coefficients  différcnliels,  sont  «les  nombres  abstraits. 
Mais  connue,  dans  les  applications,  la  valeur  de  t/ a doit  être  em- 
ployée en  secondes  de  degré,  on  y remplace  son  expression 

abstraite  par  Fe  q«i  revient  à multiplier  par  R"  les  coeffi- 


. dhtll.  -/xi  i • . 

cients  — » -t  de  I équation  <?.).  Alors,  on  les  écrit  aussi  sous 
di  < h ' ' 

celte  forme  dans  l'équation  (t),  ce  «pii  donne  la  variation  de  l'ex- 
centricité ~-t  pareillement  exprimée  en  secondes  de  degré,  telle 

qu'elle  entre  dans  l'équation  du  centre  v — ni  dont  le  premier 
terme  est  ?. R"c  sin  ni.  Si  ensuite  on  veut  revenir  de  là  aux  va- 
de 

le«irs  abstraites  de  e et  — on  obtient  celles-ci  en  divisant  par 

i/t  ' 


H"  leurs  expressions  angulaires.  Toutes  les  perturbations  des  élé- 
ments pla notaires  o,  r,  rapportées  par  I.aplure  au  livre  VI  de  la 
Mécanique  céleste  y § 9(1 , sont  présentées  sous  cette  forme  con- 
ventionnelle que  M.  I.c  Verrier  leur  a conservée,  et  c’est  pourquoi 
j’ai  cru  devoir  en  prévenir. 

152.  Des  formules  analogues  aux  précédentes  déterminent  si- 
multanément les  variations  du  même  genre,  que  subissent  à la 
longue  les  inclinaisons  des  orbites,  et  les  positions  de  leurs  trares 
sur  un  plan  fixe,  par  exemple  sur  l’écliptique  de  1800  maintenu 
théoriquement  immobile.  Plaçant  alors  l'origine  du  temps  t au 
i*r  janvier  de  cette  même  année,  et  l’origine  constante  des  longi- 
tudes  à l’équinoxe  vcrnal  qui  avait  lieu  alors;  soient,  à toute  autre 
époque  quelconque,  y l’inclinaison  actuelle  d'une  des  orbites  sur 
cette  écliptique  primitive,  et  9 la  longitude  actuelle  de  son  nœud 
ascendant,  comptée  à partir  de  l’équinoxe  vcrnal  primitif.  Le  sys- 
tème de  variables,  introduit  par  Lagrange  pour  lier  ces  deux  élé- 
ments, est  {*) 


fi  — tang  y sin  0 , q — tang  y cos  8 ; 


(*)  J’emploie  ici  la  notation  do  Lapiner  qui  est  maintenant  la  seule  usi- 
t e , et  que  M.  Le  Verrier  a aussi  attopléc  pour  les  évaluations  numériques. 
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ce  «jui  en  offre  une  combinaison  toute  pareille  à celle  (ju’il  a si 
heureusement  établie  entre  les  excentricités  et  les  longitudes  des 
périhélies.  La  théorie  de  l’attraction,  lui  fournit  rie  même 
un  ensemble  d’équations  différentielles  linéaires,  qui  lie  toutes 
ces  variables  entre  elles,  dans  chaque  système  de  planètes  en 
nombre  quelconque,  et  il  en  déduit  également  leurs  expressions 
intégrales  sous  cette  forme,  où  t désigne  le  temps  compté  en  anueos 
juliennes  : 

/■>  — M sin  6 + M,  sin  (7, t 4-  6, } 4-  M,  sin  [•/,!  4-  S,) ... , 

7 - M cos  G 4-  M,  cos  (7,  t 4-  6,)  4-  M,  cos  (7 ,t  4-  6,) ... , 

j*  M' sut  G 4“  M , sin  (71 1 4“  ) 4-  .M  A sin  (73  ^ ~f~  Gi  ) . . . , 

</'  = M'cos  G 4-  M',cos  (7,  t 4-  S,)  4-  M, cos  (7,/ 4-  6»)  ■ ■ • , 

etc. 

Iæs  coefficients  de  t,  o,  7,,  7,  sont  les  racines  d'une  équation 
algébrique  d’un  degré  égal  au  nombre  des  planètes  réagissantes  ; 
desquelles  racines  une  esto,  et  toutes  les  autres  sont  réelles  et 
inégales,  ce  qui  assure  la  réalité  des  formes  périodiques  sous  les- 
quelles le  temps  ( est  enveloppé.  Ici  d’ailleurs,  comme  pour  les 
excentricités  et  les  périhélies  , leurs  valeurs  numériques  ne  s’élè- 
vent qu’à  de  très-petits  nombres  de  secondes.  Les  quantités  6,  G, , 
G,, . . . , sont  des  arcs  de  grandeurs  déOnies,  et  M,  M,,  M,, . . . , M', 
M',,  M,,.  . . des  coefficients  numériques  qui,  dans  l’application  à 
notre  système  planétaire,  sont  tous  de  petites  fractions  de  l’unité. 


Elle  n’est  d'ailleurs  qu'une  simple  traduction  fie  celle  de  Lagrange,  les 
lettres  /;,  7 étant  substituées  à s et  u,  par  lesquelles  Lagrange  désigne  ses 
deux  variables  auxiliaires  , telles  qu'on  ait 

s = 0 si  11  w , it  — 0 cos  m , 

f) , représentant  les  tangentes  des  inclinaisons  des  orbites  sur  l'écliptique 
lixe  de  1700,  et  u les  longitudes  de  leurs  nœuds  ascendants  rapportées  à 
l'équiuoxe  vcrnal  de  la  même  époque.  Voyez  le  Mémoire  de  178^,  pag.  itJS 
et  passim.  Ici  donc,  comme  pour  le»  excentricités  cl  les  périhélies,  l'artifice 
analytique,  si  important,  qui  consiste  dans  l'introduction  de  ces  deux  va 
riablcs  auxiliaires,  appartient  à Lagrange;  et  il  est  juste  de  lui  en  rendre 
l'honneur. 
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Ces  expressions  des  variables/;,  «y.  se  trouvent  ainsi  pareilles, 
quant  à leur  forme,  à celles  des  variables  h et  /,  dans  lesquelles 
les  excentricités  étaient  associées  aux  longitudes  des  périhélies;  de 
sorte  que  les  inclinaisons  des  orbites,  et  les  longitudes  des  noeuds, 
s'en  déduisent  par  des  opérations  tout  à fait  semblables. 

Par  exemple,  pour  chaque  planète , p%  -4-  q'  sera  tang’y,  ce 
qui  donnera 

tang’f  — M-'-t-  M j H-  M| . . . -4-2  MM,  cos  (7,  t -4-  6,  — 6) . . . , 

-H  2 MM,  cos  (7,  t 4-  6,  — 6 ) . . . , 

-4-  2 M,M,cos[(7, — ÿ,)f  +6,  — 6,]..., 
etc. 

Or,  concevez  un  arc  «t,  tel  qu'on  ait 

tang'ft  = M 4-  M,  4-  M,. . . . 

Tous  les  coefficients  M , M, , M,,.  . . étant  pris  avec  le  signe  po- 
sitif, lang  4'  sera  toujours  plus  grand  que  lang’y,  et  comme  la 
petitesse  des  coefficients  M , M, , M.., . . . rend  ces  tangentes  presque 
proportionnelles  aux  arcs  qui  y correspondent,  l’arc  4*  sera  plus 
grand  que  7.  On  aura  donc  ainsi , pour  chaque  orbite,  une  limite 
que  son  inclinaison  sur  le  plan  fixe  ne  dépassera  jamais;  ce  qui 
est  un  résultat  analogue  à celui  qu’on  obtient  pour  les  excen- 
tricités. 

En  appliquant  les  formules  précédentes  à l’ensemble  des  sept 
planètes  principales  de  notre  système  planétaire,  et  les  réduisant 
en  nombres,  M.  Le  Verrier  a obtenu  les  valeurs  suivantes,  comme 
limites  supérieures  des  inclinaisons  de  leurs  orbites  , sur  l’éclip- 
tique de  1800,  maintenu  idéalement  fixe. 
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LIMITE*  IV  Et  RI CC  MIS 

<lf«  inclinaison» 

•ur  l’cclijilitjac  Je  1800. 

1 XCllNxtfONS  Ri  ELU'* 

rn  ifoo. 

Mercure 

0 / tf 

a «'  S4 

0 t V 

7.  0 5,.) 

Vénus 

5. tS.3o 

3.3$.i8,5 

La  terre 

4 51.4a 

U.  0.  0 

Mars 

7 • 9 ,0 

1 5i.  6,3 

Jupiter 

1. 0.48 

1 . 18. 5i  ,(i 

Saturne 

2.33.3g 

a 2|]  J5,<_>  ! 

Uranus 

■x  33.18 

o.jG.aSyü 

Ces  limites,  pour  Jupiter  et  Saturne,  diffèrent  à peine  de  celles 
que  Lagrange  avaient  assignées  dans  son  Mémoire  de  1782.  Il  11’y 
comprenait  pas  Uranus.  Pour  les  quatre  planètes  plus  proches  du 
soleil,  les  différences  sont  un  peu  plus  sensibles,  les  masses  de  Mer- 
cure, de  Vénus  et  de  Mars  n'ayant  pu  alors  être  évaluées  que 
d'après  une  hypothèse  physique  imaginée  par  Euler,  et  dont  je 
parlerai  plus  loin.  Mais  la  méthode  par  laquelle  on  détermine  ces 
grands  résultats  est  toujours  celle  de  Lagrange. 

135.  Ici,  comme  dans  les  formules  relatives  aux  excentricités  cl 
aux  périhélies,  la  petitesse  des  facteurs  qui  multiplient  les  temps 
sous  les  signes  de  sinus  et  de  cosinus,  montrent  que  les  variations 
des  inclinaisons,  et  les  déplacements  des  nœuds  devront  s’opérer 
avec  une  excessive  lenteur.  Et,  de  même  que  pour  les  périhélies, 
la  loi  de  ce  déplacement  peut  être  rendue  aisément  évidente, 
lorsque,  parmi  les  coefficients  M propres  à une  planète,  il  s’en 
trouve  un  qui  surpasse  la  somme  de  tous  les  autres.  Le  procédé 
étant  identiquement  pareil  à celui  que  nous  avons  employé  au 
§ 151,  je  uie  borne  à présenter  ici  les  résultats  de  son  application 
aux  valeurs  numériques  des  variables  p et  17,  que  M.  Le  Verrier 
a obtenus,  et  que  l'on  trouve  rassemblés  à la  pag.  58  de  son  Mé- 
moire de  i843. 
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LOVOITCDI  DO  *o*vo  AlCEMDiFT, 
à une  époque  quelconque 
»éparée  du  i»t  janvier  1S00  par  le  nombre 
d'année»  julienne»  t , 
positif  pour  In  postérieure*  , 
et  négatif  pour  le*  anlénrurrs. 

mnti 
aupérienre 
d'amplitude 
de  la  partie 
périodique 

X 

Mercure  .... 

«.£(7.+ «.) 

U » / U 

û = — ij,7f)535oi-HM.^o.a5  4-x 

„ • » V 

54.  I.47 

Jupiter 

ü"  = lot.  8 18  x,r 

2t  »9-  9 

Saturne ...  . 

M 8in  S 
cos 

t'  — io3.  8 18  1-  x* 

58.35-47 

Urant.s 

M ,i"  € 

COS 

4 »■  = io3.  8. 18 -+-  **• 

5«j  8.43 

Le  nœud  ascendant  de  l’orbite  de  Mercure  se  trouve  ainsi  avoir, 
sur  l'écliptique  fixe  de  1800,  un  mouvement  de  longitude  rétro- 
grade et  uniforme,  qui  est  modifié  par  une  inégalité  périodique 
d’amplitude  restreinte.  La  partie  moyenne  et  uniforme  de  ce  mou- 
vement, quoique  très-lente,  amène  successivement  le  nœud  sur 
tous  les  points  de  la  circonférence  des  longitudes,  lui  faisant  décrire 
une  révolution  entière  dans  un  nombre  d’années  juliennes  égal  à 
36'.36oo”  . 

-777- — pjv—  ou  27031)17. 

4 ,7i)f)35o 

Les  trois  autres  planètes,  Jupiter,  Saturne,  et  Lrnnus,  présen- 
tent ce  phénomène  commun,  et  très-remarquable,  que  les  nœuds 
«le  leurs  orbites  ne  font  qu’osciller,  dans  des  amplitudes  diverses, 
autour  d’une  même  droite,  dont  la  longitude  sur  Pecliptique 
de  1800  est  io3"8'  18",  selon  les  déterminations  numériques  de 
M.  LeVerrier.  Or  cette  droite  n’esiautre  rhose  que  l’intersection  du 
même  écliptique  par  le  plan  invariable  de  notre  système  planétaire; 
comme  le  montre  la  valeur  même  de  sa  longitude  rapportée  au 
cliap  XVII  du  livre  VI de  la  Méeanir/ tic  réteste,  laquelle  diffère  seule- 
ment par  quelques  minutes,  «le  celle  que  M.  LeVerrier  a trouvée 
pour  la  constante  S,  en  la  déduisant  de  toutes  antres  consùlèrations. 
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Ici  comme  dans  le  mouvement  des  périhélies,  les  parties  pério- 
diques x qui  constituent  l'oscillation  des  nœuds,  et  généralement 
les  expressions  des  variables p,  7,  qui  déterminent  leurs  positions, 
varient  avec  une  excessive  lenteur,  parce  que  le  temps  t n’y  entre 
qu’enveloppé  sous  des  signes  de  sinus  et  de  cosinus,  où  il  est  affecté 
de  coefficients  très-petits;  de  sorte  que,  pendant  des  intervalles  de 
un  ou  deux  siècles,  les  variations  de  y et  de  8 , se  présentent  comme 
sensiblement  proportionnelles  au  temps.  C’est  pourquoi,  lorsqu’on 
veut  seulement  les  obtenir  pour  des  intervalles  de  temps  ainsi  res- 
treints, comptés  de  l’époque  prise  comme  origine  du  temps  t,  on 

se  borne  à évaluer  les  rapports  d’après  les  équations 

dilférentielles,  appliquées  à cette  époque  ; ce  qui  se  fait  à l’aide  des 
relations  générales 


d’où  résulte 


p = tang  y sin  6 , 7 = tang  y cos  8 ; 


p 

tang1  y — p'  -+-  7’ , tang  8 = -• 


La  première  de  celles-ci  donne 
tang  y 

et  en  remplaçant  p et  7 par  leurs  valeurs  dans  le  second  membre  , 

(3) 


rfy  . , 

— = p dp  -t-  7 07  ; 

eus’  y 


rfy  dp  . , dq 

— - — -f-  sin  8 cos-  « H — r-  cos  8 cos-  œ. 
dt  dt  T dt  T 


Mais,  à cause  de  la  petitesse  des  angles  y,  on  y fait  habituellement 
cos’  y = 1 . 


On  tire  de  la  seconde 
d 6 7 dp  — pdq 


cos’  8 


Or 


1' 


cos’  8 zx 


^ 7 cos’  8 dp  — p cos’  6 dq 

V* 


_ 7’ 


1 -t-  tang' 8 p ’ -t-  7’  tang’ y 
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Substituant  celle  expression  de  cos7 6 dans  le  second  membre, 
et  y remplaçant  p,  r/,  par  leurs  expressions  générales,  on  a lina- 
lement 


(4) 


r/î l il  p COS  6 dr/  sin  0 

i/t  rit  tanj;  y rit  tang  <p 


il  o il  6 

Ces  valeurs  de -r^»  — > 
rit  dt 


se  convertissent  en  expressions  angu- 


laires, en  multipliant  les  coefficients  différentiels  » — par 


comme  nous  l’avons  fait  pour  celles  de  — i —i  6 151.  Quant 
1 dt  dt  3 

aux  éléments  <j>,  6,  on  leur  attribue  les  valeurs  que  l’observation 
leur  assigne  à l’époque  de  laquelle  on  part. 

Kn  appliquant  ces  formules  à Jupiter  et  à Saturne  à partir  du 
Ier  janvier  1800,  et  attribuant  à ces  deux  planètes  les  éléments 
rapportés  dans  le  tableau  du  § 120,  M.  Le  Verrier  trouve  : 

Pour  Jupiter  : 


ftp"  „ ,, 

— ° >°9439- 

d<j'y  » i n 

dt 

d’où 

-j'- ~ ~ 0",°739'  » 

rlb" 

——  = 4-  G", 3260. 
dt 

Pour  Saturne  : 

^r-=  4-  o”,  2435i, 

d<f  „ ... 

-JL.—  + 0 ,34217 

d’où 

f/a’ 

— — = -h  0"  ,0980b  , 

— = ,378t. 

Ainsi,  en  rapportant  les  orbites  de  ces  deux  planètes  à l'é- 
cliptique et  à l’ équinoxe  fixes  du  Ier  janvier  1800,  comme  les  for- 
mules et  les  données  ici  employées  le  supposent , on  voit  qu'à 
partir  de  celte  époque  l’inclinaison  de  Jupiter  sur  cette  écliptique 
diminue,  et  celle  de  Saturne  augmente.  I.e  nœud  ascendant  de  Ju- 
piter a un  mouvement  de  transport  direct,  celui  de  Saturne  un 
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mouvement  rétrograde.  D’aprcs  les  valeurs  actuelles  de  leurs  lon- 
gitudes absolues,  rapportées  dans  le  Tableau  du  § 120,  0”  est 
moindre,  et  9V  plus  grande  que  la  constante  6.  Tous  deux  se  trou- 
vent donc  actuellement  dans  une  phase  de  leur  oscillation  qui  les 
ramène  vers  celle  trace  du  plan  invariable,  par  des  mouvements 
de  sens  opposés. 

131.  Ces  particularités  phénoménales  ne  s’aperçoivent  pas  im- 
médiatement dans  les  observations  astronomiques,  parce  que  les 
variations  des  nœuds  et  des  inclinaisons  ne  s’y  présentent  pas 
rapportées  à un  plan  et  à un  équinoxe  fixes  , mais  à l’écliptique 
continuellement  déplacé  par  les  perturbations  que  subit  la  masse 
terrestre,  et  sur  lequel  l’équinoxe  primitif  ne  laisse  point  sa  trace. 
Toutefois,  les  lois  de  ces  déplacements  relatifs  étant  connues  par  la 
théorie  de  l’attraction  newtonienne,  on  peut  calculer  les  modifi- 
cations qu’ils  doivent  apporter  aux  effets  absolus,  de  manière  à en 
déduire  les  variations  apparentes  des  inclinaisons  et  des  nœuds  sur 
l’écliptique  mobile,  telles  que  l’observation  les  présente. 

Dans  le  tome  IV  de  mon.  Astronomie  , section  III , pag  1 65  et 
suiv.,  j'ai  exposé  en  détail  les  mouvements  de  l’écliptique  mobile 
relativement  à une  écliptique  fixe  pour  toute  l’étendue  de  temps, 
antérieure  ou  postérieure  à 1760,  que  l’on  pouvait  se  proposer 
d’embrasser.  Mais,  afin  d’en  donner  une  idée  clairement  saisissable, 
j’ai  employé  un  type  de  construction  conventionnelle,  différent  de 
celui  dont  les  astronomes  font  habituellement  usage , en  ce  que  je 
décrivais  ces  déplacements  tels  qu’ils  s’opèrent  autour  du  nœud 
descendant  de  l’écliptique  mobile,  au  lieu  que  les  astronomes  et  les 
analystes  les  rapportent  à son  nœud  ascendant.  Quoique  ce  se- 
cond mode  de  considération  équivaille  exactement  au  premier 
dans  ses  conséquences,  quand  elles  sont  fidèlement  interprétées, 
j’ai  eu  soin  de  l’exposer  aussi  en  particulier  dans  la  section  IV, 
pag.  190  et  suivantes  ; de  sorte  que,  dans  l’application  actuelle , je 
vais  me  prévaloir  des  formules  que  j’ai  alors  établies,  en  les  éclair- 
cissant par  des  figures  qui  ne  seront  pas  inutiles  pour  en  bien  fixer 
le  sens. 

Soit  d’abord,  /îg.  20,  EK  la  circonférence  du  grand  cercle,  sui- 
vant lequel  le  plan  de  l'écliptique  va  couper  la  sphère  céleste  à une 
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époque  donnée,  par  exemple  au  i*r  janvier  1800;  cl  marquons 
en  T,  le  lieu  où  le  point  équinoxial  de  printemps  se  trouvait 
place  sur  ce  même  cercle,  à la  meme  date.  Après  le  temps  -+-  t, 
ce  cercle  aura  été  déplace,  dans  le  ciel,  par  l'effet  des  perturba- 
tions que  la  terre  a subies,  et  il  aura  pris  ainsi  une  autre  direc- 
tion que  je  désigne  par  E"  E".  Pour  la  définir,  j’admets  conven- 
tionnellement, que  le  point  d'intersection  marqué  ici  N"  sur  la 
figure,  représente  le  nœud  ascendant  du  nouvel  écliptique  sur 
celui  de  1800  maintenu  idéalement  (ixe , n'importe  à quelle  dis- 
tance ce  nœud  se  trouve  placé  à V orient  du  point  T-  Alors  l’arc 
T N"  que  je  nomme  0"  sera  la  longitude  du  nœud  .N'"  sur  l'éclip- 
tique fixe;  et,  si  l'on  nomme  7"  l’inclinaison  du  nouveau  plan  sur 
ce  même  écliptique  vers  le  nord  , ces  deux  données  fixeront  com- 
plètement sa  position  actuelle.  Les  doubles  primes  dont  je  les 
marque  ont  pour  objet  de  rappeler  qu’elles  appartiennent  à l’orbe 
mobile  île  la  terre  dans  les  calculs  où  elles  vont  entrer. 

Ces  conventions  étant  admises,  si  le  temps  -+•  t,  compté  en 
années  juliennes,  n’excède  pas  un  ou  deux  siècles,  la  théorie  de 
l'attraction  prouve  que  l’on  a généralement 

p"  = tang  7"  sin  0"  = -|-  o'',o627  . t , 

7"  = tang  7"  cos  0"  = — o",4755  . t. 

Celte  démonstration  se  trouve  rapportée  à la  p.  193  du  tome  IV. 
Je  n’ai  fait  qu’y  remplacer  les  nombres  de  Laplacc  par  ceux  de 
M.  I.c  Verrier;  et  je  les  ai  convertis  en  secondes  de  degré  par  les 
motifs  d’abréviation  expliqués  plus  haut. 

Je  reporte  tous  les  détails  de  celte  construction  dans  la  fig.  21, 
mais  j’y  ajoute  un  autre  grand  cercle  ON,  N,  représentant  l’inter- 
section de  la  sphère  céleste  par  le  plan  de  l’orbite  d’une  des  pla- 
nètes, à la  même  époque  4-  t,  pour  laquelle  nous  avons  tracé 

E''  E".  Pour  définir  ce  nouveau  cercle  j’admettrai  que  le  point 
d'intersection  N , représente  son  nœud  ascendant  sur  l'écliptique 
de  1800,  et  que  l’inclinaison  de  sa  branche  ascendante  sur  ce 
même  écliptique  soit  7.  Alors  l’arc  TN  sera  la  longitude  «le  ce 
nœud  ascendant  que  je  nomme  0.  Les  deux  cléments  7,  0,  fixe 
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ront  complètement  la  position  <lu  cercle  NO,  à l’èpoqne  t,  sur 
récliptique  de  1800. 

Mais  ces  éléments  ne  seront  pas  à la  disposition  de  l’observateur 
qui  sc  trouve  lui-même  transporté  sur  l’écliptique  E"E"  de  l’é- 
poque -t-  t.  Pour  lui  le  nœud  ascendant  de  l’orbite  NOsurl’é- 
cliplique  observable  est  le  point  d'intersection  N,,  et  l’inclinaison 
de  cette  orbite  sur  ce  même  écliptique  est  l'angle  sphérique  ON'  E" 
que  je  nommerai  tp,.  Pour  définir  la  position  de  ce  nœud  N,  rela- 
tivement à une  origine  invariable,  prenez  sur  E"  K",  à l ‘occident 
de  N",  un  arc  IN"  Ti  égal  à N"  T,  l’extrémité  Ti  de  cet  arc  vous 
représentera  le  point  équinoxial  de  1800  , tel  qu’on  le  verrait  sur 
E"E",  si  l’on  avait  pu  l’y  marquer  avant  son  déplacement.  La  lon- 
gitude du  nœud  N,,  comptée  de  celte  ancienne  origine  ainsi  trans- 
portée, sera  donc  T>  N, , je  la  nomme  9,.  Il  ne  reste  plus  qu’à  dé- 
terminer les  éléments  apparents  et  observables  9, , ÿ, , d’après 
ceux  qui  se  rapportent,  ou  sont  censés  se  rapporter  à l’écliptique 
primitif  de  1800. 

Pour  cela  on  s’appuie  sur  ce  que  7"  est  un  angle  excessivement 
petit,  dans  les  limites  de  temps  où  on  l’emploie.  Cela  est  évident 
par  les  expressions  mêmes  que  j’ai  tout  à l’heure  rapportées,  puis- 
qu’elles le  donnent  égal  à o",479(i  t (*).  Ceci  reconnu;  par  un 
point  quelconque  M de  l’orbite  NO,  menez  le  cercle  de  latitude 
MX  dirigé  sur  l’écliptique  primitif  EE.  La  longitude  du  point  M, 
comptée  sur  ce  même  écliptique  sera  TX  , je  la  nomme  /.  Sa  la- 
titude sera  MX,  je  la  nommeX.  D’ailleurs,  comme  la  longitude  TN 
du  nœud  N a été  appelée  9,  le  triangle  sphérique  N’MX  donnera 
généralement 

tang  a = tang  y sin  (/  — 9). 


(*)  Dans  le  tome  IV  de  mon  Astronomie , pag.  3a6,  j’ai  donné  l'expression 
generale  de  ce  même  angle  f’,  pour  toutes  les  époques  quelconques  aux- 
quelles on  peut  vouloir  spéculativement  l’étendre  avant  ou  après  le  1er  jan- 
vier 1800.  Sa  valeur  proportionnelle  it  t que  nous  lui  trouvons  ici  n’est  que 
le  premier  terme  de  cette  expression  générale  Seulement,  dans  les  formules 
de  V Astronomie  auxquelles  je  renvoie,  il  est  désigné  par  n;  H B"  y est  rem- 
placé par  180 — L,  d'après  des  convenances  d’exposition  que  j'ai  expli- 
quées alors. 
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L’arc  MX , ou  X,  coupe  l'écliptique  déplacée  E"  E",  en  un  point 
x.  Nommez  x X,  X".  Vous  aurez,  dans  le  triangle  sphérique 
N"  X r , 

tangX"  =.  tang  y"  sin  (/  — 6"). 


Dans  ce  même  triangle  sphérique,  l’hypoténuse  N" x ne  diffère 
du  côté  N"  X ou  / — 9",  que  par  des  quantités  très- petites  de 
l'ordre  sin’  ~ y",  que  je  considérerai  comme  négligeables.  Ajoutez-y 
l’arc  N"  Ti , qui  a été  fait , par  construction  , égal  h N"  T ou  9". 
La  somme  T.  x,  se  trouvera  égale  à /,  dans  le  même  ordre  d'ap- 
proximation. 

Maintenant  du  point  M,  je  mène  le  cercle  de  latitude  MX,, 
perpendiculaire  à l’écliptique  déplacé  E"  E"  ; l’arc  MX,,  que  je 
nomme  X,  sera  la  latitude  apparente  du  point  M Nous  aurons 
ainsi  un  nouveau  triangle  rectangle,  où  je  désigne  l'hypoténuse 
M x par  Ç,  le  côté  xX,  par  et  l'angle  compris  entre  eux  par  r. 
Il  en  résultera  donc 


sin  Ç 


sin  „ tang  X, 

smp  = — 

sin  x tang  x 


or  l'angle  x appartient  aussi  au  triangle  N"  Xx;  et  il  y est  déter- 
miné par  la  relation 

cos  x = cos  ( / — 0"  ) sin  y". 

Il  ne  diffère  donc  de  l’angle  droit  que  par  une  quantité  très-petite 
de  l’ordre  y",  car  si  l’on  fait 


il  en  résulte 


x = ()0o  — u , 


sin  « = cos  ( / — 0" } sin  f"  ; 
et , par  suite  , aux  quantités  près  de  l'ordre  <f"s. 


H = f"  cos  (/  — 9"). 


Transportant  cette  transformation  dans  les  expressions  précédentes 
de  Ç et  ^ , elles  deviennent 


sin  Ç = 


sin  X, 
co  s u 


sin  À, 

. . . , sin  8 = tang  X,  tang  «. 

t — 3 sin*  ; u r p c 
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La  première  montre  que  l'hypoténuse  Ç ne  diffère  du  côté  a,  que 
par  des  termes  de  l’ordre  sin1  J-  y",  que  nous  sommes  convenus  de 
négliger,  de  sorte  que  nous  pourrons  substituer  au  besoin  ces 
deux  arcs  l'un  à l'autre.  La  seconde  montre  que  l’arc  {$  est  très- 
petit  de  l’ordre  « ; ce  qui  permet  de  prendre,  par  simple  propor- 
tionnalité, 

P = y"  cos  ( / — 0")  tang  X,  ; 

ajoutez  cet  arc  [5  à T <x  que  nous  avons  trouvé  être  égal  à /,  dans  les 
limites  de  notre  approximation.  La  somme  / 4-  fl  représentera 
T,  X,.  Retranchez- en  Ti  N,  que  nous  avons  nommé  0,,  le  reste 
l — ô,  -4-  S sera  N,  X,.  Alors  dans  le  triangle  sphérique  N,X,  M où 
l’angle  en  N,  est  y, , vous  aurez 


tang  X,  = tan  g y,  sin  (/  — 0,  -+-  3) , 


ou,  en  restituant  pour  3 sa  valeur, 


tang  X,  = tang  y,  sin  j / — 0,  -4-  y"  cos  (/  — 0")  tangX,  [. 


Ici  nous  ferons  intervenir  une  considération  dont  nous  n’avons 
pas  encore  fait  usage.  C'est  que  les  inclinaisons  y , y,  des  orbites  des 
différentes  planètes , soit  sur  l’écliptique  fixe , soit  sur  l'écliptique 
mobile,  sont  assez  petites  , pour  que  leurs  produits  par  y"  soient 
négligeables,  comparativement  aux  termes  où  ils  ne  seraient  pas 
affectés  de  ce  facteur.  Ceci  étant  admis,  notre  dernière  équation 
se  réduit  à 

tang  X,  = tang  y, ‘sin  ( / — 0,  ). 


Maintenant  dans  notre  fig.  2 1 , l’arc  M x ou  Ç est  X — X"  ; et  puis- 
que nous  l'avons  reconnu  égal  à X,,  aux  quantités  près  de  l’or- 
dre y"1,  nous  pourrons  écrire  dans  ces  mêmes  limites  d’approxi- 
mation 


on  tire  de  là 


X,  — X a , 


tang  X, 


tangX  — tangX" 
i -+-  tang  X tang  X"  ’ 


le  produit  tang  y tang  y",  qui  accompagne  l’unité  dans  le  dénomi- 
nateur du  second  membre,  peut  être  négligé  sans  aucun  inconvé- 
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nieift  dans  les  applications  que  nous  avons  en  vue.  Car  en  portant 
y jusqu’à  7 degrés,  ce  qui  n’a  lieu  que  pour  Mercure,  et  prenant 
®"  égal  à 48",  ce  qui  supposerait  t un  peu  plus  grand  qu’un  siècle, 
ce  produit  serait  moindre  que  o,oooooo3.  Remplaçant  donc  les 
trois  tangentes  par  leurs  valeurs,  dans  la  relation  ainsi  réduite, 
il  reste 


tang  y,  sin  (/—  9,)  = tang  y sin  (/ — 9 ! — tang  ®"sin  (/  — 0"). 

Cette  égalité  doit  exister  pour  toute  valeur  quelconque  de  la  longi- 
tude/, que  l'on  suppose  appartenir  au  point  M pour  lequel  on  a 
établi  le  raisonnement.  Donc  si  l’on  développe  ses  différents  termes, 
elle  devra  se  trouver  séparément  vérifiée  entre  ceux  qui  ont  pour 
facteur  sin  /,  et  ceux  qui  ont  pour  facteur  cos  /.  De  là  il  résulte 


tang  y,  sin  0,  = tang  y sin  9 — tang  y"  sin  9"  = p — p"  = p, , 
tang  cos9,  = tang®  cos 9 — tang  y"  cos9"  — q — q"  — q, , 

ce  qui  détermine  les  deux  inconnues  demandées  <p,,  0,.  C’est  La- 
grange qui  a exposé  le  premier  ce  mode  de  déduction,  dans  son 
Mémoire  de  1782,  pag.  197.  Mais  pressé  par  la  multitude  im- 
mense d'objets  qu’il  avait  à traiter,  il  se  borne  à énoncer  le 
principe  sur  lequel  on  établit  l'équation  en  / d’où  ces  deux  déri- 
vent, sans  s'arrêter  à exposer  les  détails  de  la  démonstration. 
Laplace  rapporte  ces  memes  relations,  au  livre  II  de  la  Mécanique 
céleste , § 60  , pour  en  faire  le  même  usage  que  Lagrange  , en  se 
fondant  aussi  sur  la  simple  évidence  du  principe  qui  les  donne; 
et  M.  Le  Verrier,  pour  ses  applications,  leur  emprunte  ces  for- 
mules toutes  établies,  .l’ai  pensé  qu’il  ne  serait  pas  inutile  de  venir 
en  aide  à ceux  qui  voudraient  s’en  rendre  un  compte  exact. 

138.  En  opérant  ici  sur  p,  et  17, , comme  nous  avons  fait  sur  p 
et  q dans  le  § 133  , on  en  tirera  généralement 


(3) , 

(4) . 


'ly_t  _ '//h 
rit  ~ fit 


sin  9, 


rfy. 

rit 


cosO, 


r/9,  _ flp,  cos6,  r/y,  sinO, 
ilt  fit  tang  y,  fit  tang  y,  ’ 
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i et  sont  donnes  immédiatement.  De  plus,  voulant  ob- 


dt 


tenir  les  coefiGcients  différentiels  pour  l’époque  prise 

comme  origine  du  temps,  il  faut,  dans  leurs  expressions,  rem- 
placer les  éléments  f,y  0,,  par  les  valeurs  y,  6,  qu’ils  ont  à cette 
origine.  On  aura  donc  ainsi,  finalement,  dans  cette  application 
spéciale, 

...  dO, /dp  dp"  \ cosO  /r/17  dq"  \ sinO 

dt  \dt  dt  ) tang  y \dl  dt  ) tang  7 ’ 


où  il  faut  faire  généralement 

dp"  „ <• 

-£-=4-0 ',0627, 


$:  = -o”, 4,55. 


Ce  sont  les  formules  que  M.  Le  Verrier  rapporte  à la  page  78  de  son 
Mémoire,  et  qu’il  applique  successivement  aux  différentes  planètes. 

Maintenant  si  l’on  se  reporleaux  valeurs  de  'lll—  .‘JlL 

v dt  dt  dt  dt  ! 

que  nous  avons  appliquées  à Jupiter  et  à Saturne  dans  le  § 135, 

on  comprendra  que  lorsque  nous  voudrons  évaluer  les  variations 

des  inclinaisons  et  des  noeuds  de  ces  deux  planètes,  non  plus  sur 

l’écliptique  fixe  de  1800,  mais  sur  l’écliptique  mobile  depuis  cette 

. , , „ . dp"  dq"  . . 

epoque,  1 intervention  des  deux  coefficients  7 , principa- 

lement du  dernier  qui  a une  valeur  relativement  considérable, 
modifiera  beaucoup  les  résultats  que  nous  avons  obtenus  d’abord. 
En  effet,  en  répétant  ainsi  les  mêmes  calculs  numériques,  on 
trouve  : 

dq\-  . _ dO\ 


pour  Jupiter 


de 

d?". 


■=  — o", 20562,  -L.—  — i3",777î; 


pour  Saturne  —jj  = — o",  18710, 


dt 
dO' 

-£  = - i8",969G. 


T.  V. 
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Ainsi,  lorsque  les  deux  orbites  sont  comparées  à i'ecliptiquc  mo- 
bile , sans  plan  apparent  et  observable  auquel  les  positions  succes- 
sives des  planètes  vues  de  la  terre  puissent  être  rapportées,  les 
inclinaisons  vont  toutesdeuxen  diminuant  et  lesnœudsen  rétrogra- 
dant relativement  au  point  équinoxial  primitif  de  1800  , transporté 
idéalement  sur  cette  écliptique.  Les  relations  phénoménales  de  ces 
mouvements  pour  les  deux  planètes,  qui  se  manifestaient  quand 
on  rapportait  leurs  positions  successives  à un  même  plan  fixe,  ont 
disparu,  et  il  est  aisé  de  comprendre  que  la  rétrogradation  com- 
mune des  nœuds  est  surtout  décidée  par  la  forte  prédominance  du 


coefficient  différentiel  —7-' 
at 


156.  Les  changements  que  je  viens  de  décrire,  comme  s’opé- 
rant à la  longue  dans  les  éléments  des  orbes  des  planètes,  ont  été 
appelés  séculaires  , en  raison  du  grand  nombre  de  siècles  qu’exige 
leur  entière  évolution.  C’est  un  des  plus  merveilleux  effets  de 
l’esprit  humain  que  d’avoir  dérivé  mécaniquement  de  la  loi  d’at- 
traction la  nécessité  de  ces  phénomènes,  d’en  avoir  dévoilé  la 
marche  , déterminé  les  mesures , et  assigné  les  limites  , avant  que 
l’observation  ait  pu  faire  autre  chose  que  de  signaler  quelques 
traces  douteuses  de  leurs  effets.  J’ai  dit  comment  Lagrange,  met- 
tant à profit  les  travaux  partiels  d’Euler  sur  ces  grands  phéno- 
mènes, en  a le  premier  établi  la  théorie  générale,  dans  les  Mé- 
moires de  Berlin  pour  1781  et  1782.  Laplace,  depuis,  l’a  repro- 
duite dans  son  Traité  de  mécanique  céleste,  en  l’agrandissant,  la 
complétant,  perfectionnant  ses  détails,  et  y appliquant,  à l’aide 
de  Bouvard,  une  masse  immense  de  calculs  numériques,  qui  en 
spécifient  toutes  les  applications.  Cette  œuvre  d'achèvement,  dans 
laquelle  ne  parait  plus  le  nom  de  Lagrange,  a servi  dès  lors  de 
rode  aux  astronomes,  et  elle  a fourni  à M.  Le  Verrier  le  sujet  d’im- 
menses travaux,  ayant  pour  but , comme  pour  résultat,  de  donner 
aux  nombres  qu’elle  renferme  le  degré  de  précision  définitif,  qui 
n’avait  pu  être  atteint  d'abord.  De  là  il  arrive  qu’aujourd’hui 
l’ouvrage  de  Laplace  est  le  dépôt  commun  et  le  seul  consulté  , où 
l’on  va  s’instruire  dans  la  théorie  des  perturbations  planétaires. 
Mais  si  on  l’y  trouve  entière  et  complète,  on  l'y  trouve  aussi 
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amenée  à un  état  de  complication  tel,  qu'il  devient  très-difficile 
d’en  saisir  l’ensemble  ; de  sorte  que  l’étude  des  détails  indispen- 
sables dont  elle  est  hérissée , se  présente  à chaque  pas  comme 
d’autant  plus  pénible,  que  l’on  ne  voit  pas  le  motif  et  la  récom- 
pense d’un  travail  aussi  fatigant.  J’ai  pensé  que  l’élude  prélimi- 
naire du  Mémoire  de  Lagrange  sera  une  excellente  introduction  à 
ce  labyrinthe,  en  rassemblant  et  dirigeant  les  vues  de  ceux  qui 
voudront  y pénétrer.  C’est  ce  qui  in'a  engagé  à le  prendre  pour 
texte  de  l’exposition  précédente.  Tous  mes  vœux  seront  remplis  , 
si,  comme  je  l’ai  espéré,  elle  peut  fournir  une  préparation  utile,  je 
dirais  volontiers  un  encouragement,  à surmonter  les  difficultés 
du  Traité  de  Laplace,  qui  seul  peut  maintenant  donner  la  con- 
naissance complète  de  ces  sublimes  théories. 

137.  Il  me  reste  à en  indiquer  une  dernière  conséquence  qui  n’a 
pas  échappé  à Newton,  c’est  l’évaluation  des  densités  relatives  des  ‘ 
corps  planétaires,  et  la  mesure  de  la  pesanteur  que  chacun  d’eux 
exerce  sur  les  masses  matérielles  placées  près  de  sa  surface.  Quoi- 
que cette  déduction  soit  en  elle-même  très-évidente  et  trcs-simple 
à établir,  il  a fallu  toute  la  hardiesse,  toute  la  fermeté  du  génie 
de  Newton  pour  oser  en  concevoir  la  possibilité,  et  la  suivre  jus- 
qu'aux nombres. 

Les  données  de  ces  calculs  sont  : premièrement  les  masses  des 
corps  considérés,  que  pour  plus  de  simplicité  je  supposerai  sphéri- 
ques: je  les  désignerai  généralement  par  p',  celle  delà  terre  étant  u ; 
puis,  leurs  demi-diamètresapparents  vus  à une  même  distance,  qui 
sera  par  exemple  la  distance  moyenne  de  la  terre  au  soleil  : je  les 
nommerai  généralement  d' . Dans  ce  mode  de  définition  , le  demi- 
diamètre  apparent  de  la  terre  sera  représente  par  le  même  nom- 
bre que  la  parallaxe  moyenne  du  soleil,  que  je  désigne  spéciale- 
ment par  p. 

Ceci  convenu  , on  obtiendra  sans  difficulté  les  expressions  sym- 
boliques suivantes,  dans  lesquelles  n représente  la  demi-ci rconfe- 
rence  dont  le  rayon  est  1,  et  g',  g,  sont  les  pesanteurs  respective- 
ment exercées  à la  surface  de  la  planète  ou  de  la  terre,  par  . 
l’attraction  de  la  matière  qui  constitue  ces  corps. 

50.  . 
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Dans  la  dernière  ligne , la  lettre  f désigne  la  force  accéléra- 
trice exercée  par  l’unité  de  niasse  sur  l’unité  de  niasse,  placée  à 
l’unité  de  distance  ; nous  l’avons  déjà  employée  avec  cette  signi- 
fication. 

De  là  on  déduit  les  expressions  suivantes  , qui  représentent  les 
rapports  des  éléments  analogues,  relatifs  à la  planète  et  à la  terre; 
les  premiers  étant  en  numérateur. 

' r'  sin  cl' 

Rapport  des  ravons — = 1 

' 1 J r sin  p 


— des  volumes, 


v sin5<7' 

v sin1  p 


des  densités 


4' fi'  sin1  p 

A p sin’rf'’ 


— des  pesanteurs  à la  surface 


sin1  p 
g i jl  sin1  <f 


Pour  réduire  ces  résultats  en  nombres,  j’emprunterai  les  valeurs 
des  masses  au  tableau  de  la  page  266;  quant  aux  demi-diamètres 
cl  à la  distance  moyenne  de  la  terre  au  soleil , je  leur  attribuerai 
les  mesures  suivantes,  qui  sont  exprimées  en  æcondes  sexagé- 
simales : 
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Mercure 

3,?.3, 

Vénus , . 

8,25, 

La  terre 

....  8,5756, 

Mars . . 

4,435, 

Jupiter 

99,7°4 , 

Saturne 

....  81,106, 

Le  soleil 

....  961 ,82. 

Si  la  terre  était  exactement  sphérique  et  homogène,  la  force  g 
serait  la  même  sur  tous  les  points  de  sa  surface,  et  on  la  déduirait 
des  expériences  faites  sur  la  chute  de  corps  à une  latitude  quel- 
conque, en  ajoutant  à la  gravité  apparente  la  force  centrifuge  en- 
gendrée en  sens  contraire  par  le  mouvement  de  rotation.  Mais  la 
forme  ovoïde  du  sphéroïde  terrestre  rend  son  attraction  quelque 
peu  inégale  sur  les  différents  parallèles , et  elle  ne  s'assimile  à 
celle  d’une  sphère  de  meme  masse  que  sur  celui  où  le  carré  du 
sinus  de  la  latitude  est  J . Pour  celui-là,  les  expériences  du  pendule 
donnent  très-3pproximativement  g égal  à gmJ8i645,  en  prenant 
pour  unité  de  temps  la  seconde  sexagésimale  de  temps  moyen. 
D’après  la  convention  générale  que  nous  avons  faite  de  mesurer 
les  forces  accélératrices  par  le  double  de  l’espace  qu’elles  font  dé- 
crire dans  un  élément  de  temps  assez  jwtit  pour  qu’on  puisse  les 
considérer  comme  constantes  pendant  cet  intervalle,  la  moitié  de 
ce  nombre  ou  4n,»9o822  représentera  l’espace  même  que  la  masse 
terrestre , par  sa  seule  attraction , ferait  décrire  aux  corps  pendant 
la  première  seconde  de  leur  chute  sur  le  parallèle  ci-dessus  défini; 
et  les  valeurs  de  g'  qu’on  en  déduira  pour  toute  autre  masse 
planétaire,  devront  être  interprétées,  pour  chacune  d’elles,  avec 
les  mêmes  conditions  de  spécialité. 

Par  exemple,  si  l'on  effectue  ces  calculs  pour  le  soleil,  com- 
paré à la  terre  , en  se  servant  des  données  ici  indiquées  , on 
trouvera  : 
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Le  rapport  des  rayons _. . . 

— des  volumes 

— des  densités . 

— des  gravités  à la  surfaee. . 
La  dernière  de  ees  relations  donne 


- — 1 12, i3, 

r i 

— = 1409870, 

A'  _ , 

0,2.)  I 7Ç) 

g-=  28,233. 


g'  = 28,233  g = 277™, 276. 

Ainsi,  d'après  la  valeur  de  g',  les  corps  placés  à la  surfaee  du 
soleil , sous  le  parallèle  dont  le  carré  du  sinus  de  la  latitude  est  ÿ, 
décriraient  i38m,638  dans  la  première  seconde  de  leur  chute, 
sous  la  seule  influence  fie  ta  force  attractive,  et  le  poids  de  1 cen- 
timètre cube  d’eau  distillée  y serait  a8,r,233  an  lieu  de  1 gramme 
«pi’il  est  à la  surface  «le  la  terre.  Les  effets  apparents  seraient  un 
peu  moindres,  étant  combattus  par  la  force  centrifuge  duc  la 
rotation  du  soleil  sur  lui-mcine  en  25>  ' ; mais  il  n’y  aurait  aucun 
intérêt  à évaluer  ces  corrections  qui  seraient  sans  application  réelle. 
Les  données  mêmes  dont  nous  avons  fait  usage  ne  sont  pas  absolu- 
ment rigoureuses,  et  les  petits  changements  qu’on  y pourrait  faire 
donneraient  des  nombres  absolus  quelque  peu  différents  de  ceux 
que  nous  venons  d’obtenir.  Mais  la  nature  et  l’ordre  de  grandeur 
des  résultats  sont  les  seules  choses  auxquelles  il  faille  ici  s’attacher. 

Newton  a établi  ees  évaluations  pour  le  soleil,  Jupiter,  Saturne 
et  la  terre  , qui  étaient  les  fculs  corps  planétaires  dont  il  connût 
assez  approximativement  les  masses  relatives , et  les  diamètres  ap- 
parents (*).  Les  rapportsqu’il  leur  trouve  diffèrent  h peine  de  ceux 
«pic  fournissent  les  données  rapportées  dans  nos  tableaux  pour  ces 
mêmes  corps.  On  ne  saurait  assez  admirer  la  force  de  génie,  et  la 
confiance  logique  qu’il  lui  a fallu  avoir,  pour  suivre  imperturbable- 
ment de  pareilles  déductions,  et  en  présenter  dès  lors  les  résultats 
à ses  contemporains  comme  de  simples  corollaires  de  sa  théorie. 


(*)  Vrincipm,  lit»  lit,  prnp.  VIII,  lheor.  VIII,  coroll  l,  1 et  3 
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CHAPITRE  Y. 

Des  stations  et  des  rétrogradations  des  planètes. 

150.  Lorsque  dans  les  recherches  physiques  on  a le  bonheur 
de  parvenir  à la  vérité,  elle  ne  sert  pas  seulement  pour  prévoir  # 
les  phénomènes  et  trouver  la  raison  de  ceux  qui  paraissaient  au- 
paravant inexplicables  ; mais,  ce  qui  est  également  précieux,  tous 
les  faits  précédents  s'éclairent,  leurs  lois  se  simplifient,  et  l’on 
peut,  en  quelque  sorte,  les  embrasser  plus  facilement.  Cette  dou- 
ble influence  qui  s’étend  sur  les  recherches  futures  et  sur  les  dé- 
couvertes passées  est  le  caractère  le  plus  ordinaire  de  la  vérité,  et 
l’indice  le  plus  sûr  qu’on  la  connaît. 

159.  Nous  allons  en  voir  une  preuve  dans  l'explication  de  plu- 
sieurs phénomènes  bizarres  que  présente  le  mouvement  des  pla- 
nètes, vu  de  la  terre.  Ce  mouvement  ne  paraît  pas  toujours  dirigé 
dans  le  même  sens,  comme  il  l’est  réellement  lorsqu’on  le  rap- 
porte au  centre  du  soleil  : il  est  tantôt  direct,  tantôt  nul,  tantôt 
rétrograde.  Ainsi,  quand  Vénus  passe  au  delà  du  soleil,  par  rap- 
port à la  terre,  son  mouvement  comparé  aux  étoiles  paraît  direct  ; 
quand  elle  passe  entre  la  terre  et  le  soleil,  il  paraît  rétrograde  ; 
enfin,  dans  la  transition  d’un  de  ces  états  à l'autre  il  devient  tout 
à fait  insensible,  et  Vénus  parait  stationnaire.  Mercure  offre  les 
mêmes  apparences,  cl  les  planètes  supérieures  en  offrent  d’ana- 
logues ; elles  paraissent  directes  dans  leurs  conjonctions,  rétro- 
grades dans  leurs  oppositions.  Ces  phénomènes  se  nomment  les 
stations  et  les  rétrogradations  des  planètes. 

HO.  Ils  sont  faciles  à expliquer  dans  toute  hypothèse,  pour 
Mercure  et  Vénus,  dont  l’orbite  n’embrasse  pas  la  terre  ; car  ces 
planètes  tournant  autour  du  soleil  toujours  dans  le  même  sens  et 
d’occident  en  orient,  suivant  l'ordre  des  signes,  leur  mouvement 
doit  paraître  direct  lorsqu'elles  vont  de  la  digression  occidentale  à 
l’orientale,  en  passant  au  delà  du  soleil , et  il  doit  paraître  rétro- 
grade lorsqu’elles  reviennent  de  la  digression  orientale  à l’occi- 
dentale, en  passant  au  devant  de  cet  astre  par  rapport  à la  terre. 
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Le  mouvement  annuel  de  la  (erre  ou  relui  du  soleil  ne  fait  «pie 
modifier  ces  apparences,  en  faisant  varier  les  points  «les  stations. 

Mais  celles  que  présentent  les  autres  planètes  ne  sont  pas  si  fa- 
ciles à expliquer.  Il  semble,  en  effet,  que  leur  mouvement  devrait 
nous  paraître  constamment  direct,  puisque  nous  sommes  placés 
au  dedans  de  leurs  orbites  et  qu’elles  tournent  toujours  dans  le 
même  sens  autour  du  soleil  ; mais  il  faut  faire  attention  que  le 
soleil  emporte  avec  lui  sur  l’écliptique  l’orbite  de  ces  planètes.  Ce 
mouvement  peut,  dans  certains  cas,  contrarier  le  mouvement  de 
la  planète,  et  le  favoriser  dans  d’autres,  selon  qu’il  est  dirigé  dans 
le  même  sens  ou  dans  le  sens  opposé  ; et  comme  l’effet  combiné 
de  ces  deux  vitesses  détermine  la  direction  apparente  de  la  pla- 
nète, on  conçoit  qu’il  peut  en  résulter  les  stations  et  les  rétrogra- 
dations observées. 

IM.  Mais  pour  juger  jusqu’à  quel  point  cette  explication  s’ac- 
corde avec  les  phénomènes,  et  savoir  si  le  mouvement  de  la  terre 
les  représente  avec  plus  de  simplicité,  il  devient  nécessaire  de  les 
exposer  avec  quelque  détail.  Comme  leur  marche  est  la  même  pour 
toutes  les  planètes  supérieures,  il  suffira  d’en  considérer  une  seule  ; 
nous  prendrons  pour  exemple  Mars. 

il  y a des  temps  où  Mars  parait  sur  l’horizon  peu  d'instants 
avant  le  soleil.  Quelques  jours  auparavant,  il  était  plongé  dans 
les  rayons  de  cet  astre,  et  il  était  impossible  de  l’apercevoir.  Il  sort 
donc  alors  de  la  conjonction.  C’est  depuis  cette  époque  que  nous 
allons  suivre  ses  mouvements. 

Si  l’on  observe  jour  par  jour  sa  bailleur  méridienne  et  son  as1- 
cension  droite,  on  voit  d’abord  que  son  mouvement  est  dirret, 
c’est-à-dire  dirigé  d’occident  en  orient,  comme  celui  du  soleil.  On 
reconnaît  cette  direction,  parce  que  ses  ascensions  droites  aug- 
mentent jonrnellcmcnt.  Mars,  qui  se  trouve  alors  à l’occident  du 
soleil,  tend  «lonc  à s’en  rapprocher  ; mais  le  mouvement  propre 
«le  cet  astre  est  plus  rapide  que  le  sien.  De  là  il  arrive  que  les 
deux  astres,  au  lieu  de  se  rapprocher,  s’éloignent.  En  même 
temps  le  mouvement  de  Mars  se  ralentit.  Il  devient  tout  à fait  in- 
sensible après  un  intervalle  d’environ  une  année.  Alors  Mars  se 
trouve  éloigné  du  soleil  d’environ  1 36  degrés  de  la  division  sexa- 
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gésimalc,  cl  pendant  quelques  jours  la  planète  comparée  aux 
étoiles  paraît  stationnaire.  Mais  ensuite  elle  prend  un  mouve- 
ment rétrograde,  c’est-à-dire  dirigé  d’orient  en  occident;  et 
comme  le  soleil,  au  contraire,  marche  toujours  d’occident  en 
orient,  ces  deux  astres  s'éloignent  plus  rapidement  l'un  de  l’au- 
tre. En  suivant  cette  nouvelle  marche,  Mars  arrive  à 180  degrés 
du  soleil;  il  se  couche  alors  quand  cet  astre  se  lève,  et  se  trouve 
opposé  à lui  par  rapport  à la  terre  : c’est  alors  que  sa  vitesse  ré- 
trograde est  la  plus  grande.  En  continuant  sa  marche  dans  ce 
sens,  Mars  se  rapproche  de  plus  en  plus  du  soleil,  et  les  mouve- 
ments opposés  de  ces  deux  astres  conspirent  pour  diminuer  la 
distance  angulaire  qui  les  sépare.  Mais  en  même  temps  la  vitesse 
rétrograde  de  Mars  s’affaiblit  ; elle  devient  nulle,  lorsque  la  dis- 
tance angulaire  des  deux  astres  n’est  plus  que  d’environ  t36  de- 
grés. Alors  Mars,  comparé  aux  étoiles,  paraît  de  nouveau  station- 
naire. L’arc  de  rétrogradation  qu’il  a décrit  ainsi  dans  le  ciel  est 
d’environ  i \ degrés  sexagésimaux,  et  le  temps  qu’il  a employé  à 
le  décrire  est  de  73  jours.  Après  cet  intervalle,  Mars  reprend  son 
mouvement  direct,  qui  tend  à l'éloigner  du  soleil  en  le  ramenant 
sur  la  partie  de  l’équateur  qu’il  a déjà  parcourue  ; mais  le  soleil 
ayant  un  mouvement  plus  rapide,  se  rapproche  peu  à peu  de  lui, 
et  l’atteint  après  utv  intervalle  d’environ  une  année  : alors  Mars,  , 
revenu  à la  conjonction,  se  plonge  de  nouveau  dans  les  rayons  du 
soleil,  se  lève  avec  cet  astre,  et  redevient  invisible  pour  nous. 

I M.  Ces  irrégularités  sont  communes  à toutes  les  planètes  su- 
périeures, avec  les  modifications  que  comporte  la  différence  de 
leurs  mouvements.  Il  y a même  des  différences  sensibles  dans  l’é- 
tendue et  la  durée  des  rétrogradations  d’une  même  planète.  En 
voici  les  valeurs  moyennes  relativement  aux  planètes  principales. 

Dans  ce  tableau  que  j’emprunte  à l 'Astronomie  de  Dclambrc, 
tome  III,  page  9,  les  lettres  T,  S,  P,  désignent  les  trois  angles  in- . 
térieurs  du  triangle  formé,  au  moment  de  la  station,  par  la  terre  T, 
le  soleil  S , et  la  projection  P de  la  planète  sur  l’écliptique-. 
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J4S.  Il  s’agit  maintenant  d’expliquer  ces  phénomènes  dans  la 
supposition  du  mouvement  de  la  terre.  Or,  cela  est  extrêmement 
facile,  et  ils  en  sont  une  conséquence  si  frappante,  qu’elle  suffirait 
seule  pour  faire  adopter  le  reste  de  cette  théorie. 

Pour  bien  comprendre  ceci,  servons-nous  d’une  figure.  Plaçons  le 
soleil  en  S,  Jig.  7.5,  au  centre  des  mouvements  planétaires.  .Traçons 
autour  de  lui  un  cercle  BCDE  pour  représenter  l’orbite  annuelle 
de  la  terre,  et  un  antre  plus  grand  B'C'  D' E',  qui  sera  l’orbite  d’une 
planète  supérieure,  par  exemple  de  Jupiter.  Prenons  en  outre,  sur 
le  premier  de  ces  cercles,  des  arcs  égaux,  BC,  CD,  DE,  qui  soient 
par  exemple  ceux  que  la  terre  décrit  en  un  jour  solaire  moyen;  et 
prenons,  sur  le  second,  d’autres  arcs  B'C',  O D',  D'  E',  aussi  égaux 
entre  eux,  qui  seront  ceux  que  Jupiter  décrit  dans  le  même  in- 
tervalle de  temps.  En  vertu  de  la  troisième  loi  de  Kepler,  ceux-ci 
seront  moindres  que  les  précédents,  comme  je  le  prouve  dans  une 
note  placée  au  bas  de  cette  page.  Car  si  leur  longueurpourla  terre 

est  /,  elle  sera  pour  tonte  autre  planète  — 1=  > a'  désignant  le  rayon 
* \Jn' 

de  son  cercle,  celui  de  l’orbe  terrestre  étant  i (*).  Ceci  admis, 


{*)  Soit  T la  duree  de  la  révolution  sidérale  de  la  terre  exprimée  en  jours 
moyens  solaires,  que  nous  prendrons  pour  unité  de  temps;  et  n le  demi 
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supposons  qu’à  l’instant  où  la  terre  se  trouve  en  B,  Jupiter  soit 
en  B'  ; il  nous  paraîtra  en  B"  sur  la  sphère  céleste,  dans  le  pro- 
longement de  la  ligne  droite  BB'.  Maintenant  si  la  terre  passe  de 
B en  C,  et  Jupiter  de  B'  en  C'  dans  le  même  temps,  nous  le  ver- 
rons passer  en  C"  sur  la  sphère  céleste;  et,  dans  les  relations  de 
positions  que  notre  figure  représente,  son  mouvement  paraîtra  di- 
rect, selon  l’ordre  des  signes.  La  terre  allant  ensuite  de  C en  D, 
et  Jupiter  de  C'  en  D',  ce  mouvement  paraîtra  toujours  direct  ; 
mais  peu  à peu  la  terre  commencera  à s’interposer  plus  directe- 
ment entre  le  soleil  et  la  planète.  lorsqu’elle  sera  en  F,  Jupiter 


grand  axe  de  l’orbite  qa’elle  décrit  dans  ce  temps  T.  Nommons  T',  a'  le» 
éléments  analogues  pour  uno  planète  quelconque.  Si  ir  désigne  la  demi-cir- 
conférence  dont  le  rayon  est  i,  los  mouvements  angulaires  diurnes  de  ces 
deux  corps  seront  : „ • l "•  * 

5^  '2  ’ÏT  - 

pour  la  terre  a , pour  la  planète n'=  — , 

et  les  longueurs  absolues  I,  l'  des  arcs  qui  y correspondent  sur  les  denx  cer- 
cles seront  respectivement 


d’où  l’on  tire 


l — na  , V = n1  «' 

i'=Æ 

a L' 


Or,  la  loi  do  Kepler  donne 


il  en  résulte  donc 


T* 

*|vf 


r-iSg. 


& 

ou,  on  prenant  a pour  unité  de  longueur, 

comme  je  l’ai  dit  dans  le  texte. 

Pour  Jupiter,  par  exemple,  on  a 


de  là  on  tire 


a!  = 5,2028; 

f=  / .o,4384i. 


Les  arcs  qu'il  décrit  en  un  jour  moyen  sur  son  orbite,  supposée  circulaire, 
sont  donc,  en  longueur  absolue,  moindres  que  la  moitié  de  ceux  que  la  terre 
décrit  sur  le  sien,  dans  le  même  temps. 


Digitized  by  Google 


ASTnONOMJt. 


3 it> 


> 


paraîtra  en  F*  : et  il  semblera  être  retourné  en  arrière  sur  la 
sphère  céleste.  Dans  le  passage  d'une  de  ces  directions  à l'autre, 
il  aura  paru  stationnaire,  ce  qui,  d'après  les  dispositions  de  notre 
figure,  sera  arrivé  tandis  que  la  terre  décrivait  l'arc  EF.  La  terre 
arrivant  en  G,  et  Jupiter  en  G',  en  opposition  avec  le  soleil, 
on  le  verra  en  G"  sur  la  sphère  céleste,  et  déjà  il  semblera  reculé 
en  arrière  de  tout  l’arc  E"  G",  quoique  en  effet  il  ait  toujours  con- 
tinué à suivre  sa  marche  directe  d’occident  en  orient,  sur  son  or- 
bite propre.  Jupiter  et  la  terre  continuant  à marcher  dans  le 
même  sens,  la  rétrogradation  apparente  continuera  aussi  de  la 
même  manière;  mais  sa  vitesse  diminuera  à mesure  que  le  mou- 
vement propre  de  la  terre  devenant  plus  oblique  sur  le  rayon 
Visuel  mené  à la  planète,  altérera  moins  le  mouvement  propre  de 
Jupiter.  Enfin  la  rétrogradation  cessera  tout  à fait  lorsque  la  terre 
sera  parvenue  en  un  point  I de  son  orbite  tel,  que  le  rayon  visuel 
mené  à la  planète  demeure,  pendant  quelques  instants,  parallèle  à 
lui-même.  Alors  si  Jupiter  est  en  1',  il  paraîtra  en  I"  sur  la  sphère 
céleste,  et  semblera  de  nouveau  stationnaire.  Quand  ensuite  la 
terre  viendra  de  I en  K,  et  Jupiter  en  K',  il  paraîtra  avoir  décrit, 
sur  la  sphère  céleste,  l’arc  1*  K"  suivant  l’ordre  des  signes.  A 
partir  de  cette  époque,  il  reprendra  son  mouvement  direct  sur 
cette  sphère.  Toute  sa  rétrogradation  apparente  comprendra  donc 
l’arc  E"  l”,  et  il  l’aura  faite  en  décrivant  sur  son  cercle  l’arc  E'  1', 
pendant  que  la  terre  décrivait  l’arc  El  sur  le  sien.  Ceci  doit  s’en- 
tendre de  Mars,  de  Saturne  et  de  toutes  les  autres  planètes  supé- 
rieures. Seulement  ces  rétrogradations  sont  plus  fréquentes  et 
moins  étendues  pour  Saturne,  parce  que  son  mouvement  est  plus 
lent  que  celui  de  Jupiter  ; en  sorte  que  la  terre  le  rejoint  plus  têt 
et  le  dépasse  plus  vite.  Au  contraire,  elles  sont  moins  fréquentes 
et  plus  étendues  pour  Mars,  dont  le  mouvement  est  plus  rapide, 
ce  qui  fait  que  la  terre  emploie  plus  de  temps  à le  rejoindre,  et  à 
le  dépasser  (*).  On  voit  avec  quelle  merveilleuse  simplicité  le 


{*)  I.o  mouvement  alternativement  direct  et  rétrograde  de  Mars  avait  etc 
remarqué  p^ir  les  Kgyplien»  dès  les  temps  pharaoniques.  Il  est  spécialement 
désigné  sur  de  très-anciennes  inscriptions  hiéroglyphiques,  comme  un  dieu 
céleste,  qui  nutrcht*  tour  n foui  eu  arnnt,  rt  en  aniïre. 
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mouvement  de  la  terre  se  prête  à rendre  raison  de  toutes  ces  bi- 
zarreries. C’est  à Copernic  <jue  l’on  doit  d'avoir  fait  revivre  l’idée 
de  ce  mouvement,  déjà  avancée  par  d'anciens  philosophes,  mais 
qu'il  a le  premier  prouvée  d’une  manière  complète,  en  montrant 
avec  quelle  simplicité  et  quelle  exactitude  elle  satisfait  aux  ob- 
servations. 

Si  toutes  les  planètes  se  mouvaient  comme  la  terre  dans  le  plan 
de  l’écliptique  ; si,  de  plus,  leurs  orbites  et  celle  de  la  terre  étaient 
circulaires,  ce  qui  rendrait  tous  les  mouvements  uniformes,  les 
époques  des  rétrogradations  de  chaque  planète  seraient  con- 
stantes; elles  reviendraient  après  une  révolution  synodique,  et 
leur  durée  et  leur  étendue  seraient  constantes  aussi.  Mais  l’incli- 
naison des  orbites  et  leur  ellipticité  troublent  la  simplicité  de  ces 
rapports  et  influent  sur  les  époques  aussi  bien  que  sur  les  durées 
des  rétrogradations.  Malgré  cette  complication  on  conçoit  que  la 
cause  optiqqe  de  ces  apparences  étant  connue , leur  détermination 
exacte  est  un  problème  purement  géométrique,  dont  la  solution 
doit  se  déduire  des  formules  qui  expriment  le  mouvement  de  cha- 
que planète,  en  ayant  égard  à l’ellipticité  et  à l’inclinaison  de  son 
orbite.  Mais  comme  l’observation  des  stations  et  des  rétrograda- 
tions n’est  d'aucun  usage , nous  croyons  inutile  d'entrer  dans  celle 
généralité. 
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NOTE. 

I.  Pour  donner  seulement  un  essai  de  ee  calcul,  nous  considérerons  le  cas 
simple  où  les  orbites  des  planètes  seraient  circulaires  et  comprises  dans  le 
plan  de  l'écliptique.  Dans  cette  supposition,  leurs  mouvements  angulaires 
héliocentriques  seront  uniformes.  J'établirai  d'abord  la  solution  analytique 
du  problème,  pour  les  planètes  supérieures , dont  l'orbite  embrasse  celle  de 
la  terre.  Je  montrerai  ensuite  que  les  mêmes  formules  finales  s'appliquent 
aussi  aux  inférieures , en  y modifiant  quelques  particularités  de  signes  algé- 
briques. Ceci  convenu,  comptons  le  temps  t à partir  do  l'époque  où  la  pla- 
nète cl  la  terre  se  sont  trouvées  du  môme  côte  du  soleil , et  sur  la  môme  ligne 
droite  ; en  sorte  que  la  planète  était  alors  en  opposition . Les  angles  décrits 
par  ln  terro  et  par  elle  autour  du  soleil  pendant  le  temps  r,  seront  respecti- 
vement nt,  n'  f;  n , n'  étant  des  constantes  qui  représentent  les  mouvements 
hélioccMlriques  évalués  pour  l'unité  de  temps,  que  nous  supposerons  ôlre  le 
jour  moyen  solaire.  Rapportons  les  positions  successives  des  deux  corps  à 
un  système  de  coordonnées  rectangulaires  x,  /,  ayant  leur  origine  au  centre 
du  soleil  ; dont  la  deuxième/,  soit  dirigée  suivant  le  rayon  vecteur  où  la 
coïncidence  s'est  opérée;  à quoi  nous  ajouterons  la  convention  de  prendre 
les  / positifs  sur  la  branche  de  ce  rayon  vecteur  où  la  terre  se  trouvait  alors,  et 
les  x positifs  vers  l'orient  des  -4-/.  Ceci  admis,  en  nommant  a,  a * les  rayons 
dos  orbites , les  valeurs  des  coordonnées  , à l'instant  r,  seront  : 


Four  la  terre x = a cos  n /,  / ==  a sin  n /, 

NJiûur  la  planète x'  = a cosn'  f,  /'  = «'  sin n*t. 


Maintenant  si  l'on  conçoit  une  ligne  droite  menée  de  la  terre  h la  planète, 
à un  instant  quelconque,  cotte  droite  fera  avec  l'axe  des  x un  angle  \,  dont 
la  tangente  irigonometrique  sera  exprimée  généralement  par 

/' — / _ , n sin  nt  — a'sinn'f 

— ; » ou  bien  ; 

x — x a cos  ni — a cos  n i 

l'angle  X étant  mesuré  à partir  des  -4- x,  en  allant  vers  les  -t-/. 

Lorsque  la  planète  est  stationnaire,  le  rayon  visuel  mené  de  la  terre  à la 
planète  reste  parallèle  à lui-même;  ainsi,  pour  déterminer  le  temps  i,  où 
ce  phénomène  a lieu,  il  faut  exprimer  qu'alors,  en  faisant  varier  1 d'une  quan- 
tité fort  petite  01  arbitraire,  que  nous  pouvons  représenter  par  zt  w,  la  fonc- 
tion précédente  n'éprouve  aucune  variation.  Celle  condition  est  absolument 
pareille  à celle  dont  nous  avons  fuit  usage  dans  le  second  livre,  en  exposant 
la  méthode  des  moindres  carrés.  Elle  sc  réduit  à déterminer  t de  manière 
que  la  fonction  dont  il  s'agit  soit  un  minimum  ou  un  maximum.  En  operaut 
comme  nous  avons  fait  alors,  on  trouve  que  la  valeur  de  f,  qui  jouit  de  cette 
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propriété,  doit  satisfaire  à la  relation  suivante  : 

( a cos  ni  — a'  cos  n'  t ) (an  cox  ni  — a ' n'  cos  n'  t ) 

-f-  ( a sin  ni  — or  sin  n1 1 ) (an  sin  ni  — a' n'  sin  n' t)  = o. 

En  effectuant  les  multiplications  indiquées,  celte  équation  prend  une 
forme  plus  simple  ; elle  devient 


a*  n -t-  a*  n'  — an*  ( n -H  n' } eos  (n  — n'  ) t = o , 

d*ou  Ton  tire 


(0 


cos  (n  — n')  t = 


a*  n -t-  a’*n' 
a a'  ( n -+-  n') 


Cette  condition  déterminera  l'angle  (n  — n')  i,  et  par  conséquent  f , lors-  * 
que  les  quantités  a,  a',  n,  n'  seront  connues. 

2.  La  planète  étant  supposée  supérieure , n surpasse  n';  ainsi  le  produit 
( n — n ) t aura  le  signe  de  / : do  sorte  qu'il  est  positif  après  l'opposition  et 
nèçalif  auparavant.  Or  la  valeur  d'un  cosinus  ne  change  pas  quand  on  change 
le  signe  de  l'angle  auquel  il  appartient.  Donc,  si  l'on  nomme  4-  0 la  valeur 
positive  de  t qui  satisfait  h l'équation  précédonle,  la  valeur  négative  — 0 y 
satisfera  également  : c'est-à-dire  qu'il  y aura  deux  instants  également  éloi- 
gnés de  l'opposition,  l'un  avant,  l'autre  après,  dans  lesquels  la<  planète  paraîtra 
stationnaire  ; et  le  produit  (n  — n')  0,  que  je  nommerai  par  abréviation  9, 
exprimera  l’angle  compris  au  centre  du  soleil,  entre  la  terre  et  la  planète,  au 
moment  où  chaque  station  n lieu. 

La  fig.  26  représente  la  position  respective  des  trois  corps  dans  la  sta- 
tion postérieure  à l'opposition.  L’angle  au  soleil  9 étant  connu  par  l'ex- 
pression précédente  de  son  cosinus,  et  les  distances  a,  a'  de  la  terre  et  do 
la  planète  au  soleil  étant  données,  on  peut  aisément  calculer  l'angle  PTS 
ou  c,  qui  représente  la  distance  angulaire  de  la  planète  au  soleil  vue  de  la 
terre,  au  moment  où  la  station  a lieu,  et  qui  est  immédiatement  observable. 
Pour  former  son  expression  analytique,  menez  de  la  planète  P la  droite  Pli, 
perpendiculaire  au  rayon  a prolongé.  Sa  longueur  sera  a’  sin  9;  et  celle  de 
S 11  sera  a'  cos 7.  Retranchant  a de  celte  dernière,  on  anra,  d'après  les  dis- 
positions de  la  figure  qui  nous  sert  de  type. 


M 


tang  *■  = — 


a'  sin  7 
a'  cos  7 — a * 


quand  1 équation  (i)aura  fait  connaître  l’angle  9,  celle-ci  donnera  l'angle  s. 

Ces  équations  contiennent,  comme  données  numériques,  les  rayons  a,  a\ 
des  deux  orbites,  et  les  moyens  mouvements  n,  n',  qui  y correspondent;  mais 
ces  deux  genres  d’éléments,  étant  liés  entre  eux  par  la  troisième  loi  de  Ke- 
pler, on  peut  ramener  los  équations  à n'en  contenir  qu'un  seul.  En  effet,  si 
l'on  nomme  T la  durée  do  la  révolution  sidérale  de  .la  terre,  et  T'  celle  de 
la  planète  , celte  loi  donne 


T*  = K*  a* , T'1  = K*  a'», 
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K étant  une  quantité  constante,  qui,  ai  l'on  prend  le  rayon  a de  l'orbe 
terrestre  pour  unité  de  distance,  est  rgaleà  lu  durée  de  la  revoluliou  aidé* 
raie  do  la  terre,  3651,2563335.  Oc  plus, en  nommant  ar  la  demi-circonfcrencc 
dont  le  rayon  est  i,  on  a évidemment 

_ i z , _ i n 

— fj,  > i»  — , 


U , 31 

" = — ;»  » = — j» 

Ka’  Ko’* 

a 

, a" 

«=»—.• 

a ' ’ 

Au  moyen  de  ccs  valeurs  on  pourra  éliminer  de  nos  deux  équations,  1rs 
moyens  mouvements,  ou  les  rayons  des  orbites.  J'adopterai  ici  le  premier 
parti. 

5.  Prenons  donc  d'abord  l'équation  (i)  qui  est 


de  là  on  lire 


et,  par  suite, 


(>) 


COS  7 


a*  n ■+■  a M n' 
aa'  { n n') 


Les  détails  de  l'élimination  se  simplifient,  en  faisant 


i i 


Alors,  quand  on  a remplacé  n et  n'  par  leurs  valeurs  dans  la  fraction  qui  re- 
présente cos  ?,  ses  deux  termes  réduits  se  trouvent  avoir  pour  facteur  com- 
mun et,  après  l'en  avoir  débarrassée,  on  trouve  definitivement 


10  C08J 

Quant  à l'équation  (a),  pour  éviter  les  radicaux  qu'y  introduirait  sin  ?,  il  faut 
élever  ses  deux  membres  au  carre,  ce  qui  donne 


(*) 


tang*  s s 


a '*  sin*  7 
(<*'  cos  7 — a y 


alors,  en  tirant  dc(i),sous  sa  première  forme,  les  valeurs  de  cos  7 et  de  sin*  ?, 
on  obtient  immédiatement 

a*  n*  — a,%  n'* 

,ang  , = 

alors,  en  remplaçant  n*,  n'*  par  leur  valeur  générale,  les  deux  termes  du  se- 
cond membre  sc  trouvent  avoir  pour  facteur  commun  a’  — a ; et,  .après  les 
en  avoir  debarrassés,  on  trouve  finalement 


co 


lang’  e = 
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Dans  la  pratique  astronomique,  on  premi  habituellement  le  rayon  a Je  l'orbe 
terrestre  pour  unité  de  distance.  Alors  l'auiiliaire  a est  aussi  égale  à t,  et 
nos  doux  formules  deviennent 


(•)  ' 

COS  t = — —, =3  * 

tA  * s a . 

a — 

(») 

fl'* 

une*  s = 7— 

L'expression  de  long’  : est  remarquable  par  sa  simplicité.  Elle  est  due  à 
Keill,  qui  l'a  obtenue  par  de  longs  détours.  # 

Quand  on  connaîtra  ainsi  les  deux  angles  a et  t,  le  troisième  c s'obtiendra 
comme  supplément  de  leur  somme,  ce  qui  donnera 

a = i8o°  — ( t -t-  r). 

Ces  trois  angles,  dans  leur  application  è une  position  quelconque  de  la 
planète , ont  reçu  des  dénominations  que  j'ai  rapportées  au  § 3j , page  j(i  : 
t s'appelle  l'élongation,  a la  commutation , ta  la  parallaxe  annuelle.  Leurs 
expressions  ici  trouvées  sont  particulières  aux  époques  des  stations. 

|l  faut  maintenant  déterminer  l'amplitude  angulaire  que  la  planète  vue  de 
la  terre  parait  décrire  sur  le  fond  du  ciel , en  rétrogradant  ainsi  pendant  le 
temps  t.  Pour  cela  je  reproduis  dans  I ufig.  27  le  triangle  PTS  de  la  fig.  a6,  qui 
représente  la  terre,  le  soleil  et  la  planète  dans  les  situations  relatives  qu'elles 
occupent,  è l'époque  de  la  station  postérieure  à l'opposition,  que  l'on  suppose 
s'étre  opérée  sur  la  droite  fixe  SY.  Par  le  point  T menons  une  droite  indéfinie 
TY'  parallèle  à SY.  Elle  aboutira  au  mémo  point  do  la  sphère  céleste  que 
SY;  ainsi  l'angle  Y'TP,  est  celui  quo  la  planète,  vue  de  la  terre,  aura  paru 
décrire  en  rétrogradant  parmi  les  étoiles,  depuis  l'opposition,  pendant  le 
temps  t.  Or  on  a évidemment 

Y'TP  = I1TP  — nTÎ'. 

L'angle  PT  Y est  i8o°— « f l'angle  fl  TY',  égal  à TSY,  est  celui  que  la  terre 
Jécrit  autour  du  soleil  pendant  le  temps  t , en  sorte  que  sa  valeur  est  nt.  Il 
en  résulte  donc 

Y'TP  = l8o°  -t-T-nt, 

expression  entièrement  calculable  en  nombres.  La  station  antérieure  à l'op- 
position étant  symétrique  à la  postérieure  autour  de  SY , donnera  un  angle 
géocentrique  de  rétrogradation  Y"  TP  exactement  égal,  depuis  cette  station 
antérieure  jusqu’à  l’opposition,  comme  on  pourrait  le  constater  en  construi- 
sant la  figure  qui  s'y  rapporte.  Ainsi  l’arc  total  de  rétrogradation  que  la 
planète  aura  paru  décrire  sur  la  sphère  céleste,  entre  ses  deux  stations  con- 
sécutives, sera  aY'TP. 

4.  Comme  exemple  d'application,  je  choisirai  Jupiter.  D'après  le  tableau 
général  des  éléments  planétaires,  rapporté  page  aG6,  les  données  du  calcul 
seront  ici 

n — n'=  1180700", 063,  a' = 5,2027979. 

• T.  v.  ,21 
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Avec  la  valeur  do  a',  en  ne  prenant  que  les  solutions  qui  s'appliquent  à 
notre*  Jig.ifi,  on  trouvé 

c = 54°  aG'  1 2" , t = 1 j 5°  35'  44"  ; 


par  conséquent  le  troisième  utogle  a,  dont  le  sommet  est  à In  planète,  sera 

cr  = » 8o°  — ( c -4-  c ) = 90  58'  4** 


e est  ( n — n'  ).  Or,  dans  le  tableau  d'où  nous  avons  tiré  le  coefficient  n — n', 
les  moyens  mouvements  n,  n'  sont  évalués  pour  une  année  do  3G5J,a5,  de 
sorte  que  si  nous  voulons  obtenir  t exprimé  en  jours  , comme  cela  est  con- 
venable pour  Ron  application  actuelle,  il  faudra  ramener  n — n'  à cette  même 
unité  de  temps  en  le  divisant  par  3G5,'i5  ; ce  qui  équivaut  à multiplier  g par 
ee  même  nombre.  On  aura  ainsi 

' = i9rÊS:r  - <oi’  3,644 =(k>i’h  35m  4'*’’ 4 • 


t est  le  temps  écoulé  depuis  l'opposition,  jusqu'à  l’époque  postérieure  où 
la  planète,  vuo  de  la  terre,  parait  6tatlonnàire.  Il  s'écoulera  un  intervalle  de 
temps  égal  dipuis  l'époque  de  la  station  antérieure  jusqu'à  l'opposition,  et 
entre  ces  deux  phénomènes  le  mouvement  de  la  planète  paraîtra  rétrograde. 
La  durée  totale  de  sa  rétrogradation  sera  donc  2t  ; conséquemment  pour 
Jupiter  i2oJ  i5h  ilm2ü*,8. 

Si  l'on  retranche  ce  nombre  de  la  durée  de  In  révolution  synodique , le 
reste  exprimera  l'intervalle  de  temps  pendant  lequel  le  mouvement  de  la 
planète  paraît  direct.  • 

Il  ne  rchle  plus  qu'à  calculer  l'amplitude  angulaire  de  l'arc  céleste  que  la 
planète  vue  do  la  terre  paraît  parcourir  en  rétrogradant  ainsi  pendant  le 
temps  1 1 ; la  moitié  de  6a  valeur  est 

Y' TP  = 1800  - c — ni. 


Dans  le  tableau  génétal  de  la  page  où  nous  prenons  les  éléments  de 
ces  calculs,  le  moyen  mouvement  n de  la  terre  est  évalué  pour  une  année 
julienne  de  365J,v5.  Mais  comme  la  marche  des  opérations  précédentes  fait 
connaître  ici  t en  jours,  il  sera  plus  commode  d'employer  le  mouvement 
moyen  n,  évalué  aussi  pour  cette  même  unité  de  temps,  et  on  l'obticnJra 
sous  cette  forme  en  divisant  par  3G5,  af>  la  valeur  que  le  tableau  lui  assigne. 
On  le  trouve  ainsi  égal  à 3548",  191  dont  le  logarithme  tabulaire  est  3, 550007a. 

En  effectuant  le  calcul  numérique  pour  Jupiter  avec  les  valeurs  de  s et 
de  tf  ci-dessus  obtenues,  on  trouve 

ni  = 590  af/  55" 

On  a de  plus  c = \ i5°  35' 4 1" 

Donc  m -+•  s — 175°  a'3y" 

Conséquemment  Y'TP  = 4°^7  al* 

et  aY'TP  = 9"  54' 4a" 
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Ce  dernier  résultat  exprime  l'arc  total  de  rétrogradation  de  Jupiter;  en 
supposant  celte  planète  et  la  terre  dans  leurs  distances  moyennes  au  soleil. 
On  obtiendrait  des  nombres  quelque  peu  dilTercms,  si  on  les  plaçait  aux  dis- 
tances plus  grandes  ou  moindres  qu'elles  peuvent  respectivement  atteindre. 
Mais  commec.es  calculs  n'auraient  aucune  utilité,  je  ne  m’y  arrêterai,  pas. 
Je  n’ai  même  pousse  los  évaluations  précédentes  jusqu'à  de  petites  (raclions 
de  temps  et  d’arcs,  qu'afin  de  ne  pas  trop  altérer  les  relations  des  résultats 
entre  eux.  Du  reste  , ces  phénomènes,  qui  étaient  physiquement  incompré- 
hensibles, et  très-dilTicilement  calculables  dans  les  hypothèses  géométriques 
des  anciens  astronomes,  n’ont  aujourd’hui  d'intérêt  pour  nous  que  par  la  fa- 
cilité avec  laquelle  ils  s'expliquent  et  se  calculent,  comme  conséquences  du 
mouvement  do  circulation  de  la  terre  et  des  planètes  autour  du  soleil* 
i$.  Considérons  maintenant  les  stations  des  planètes  inférieures.  La  con- 
dition déterminante  de  ces  phénomènes  sera  toujours  que  le  rayon  visuel 
mené  de  la  terre  à la  planète  reste  parallèle  à lui-même  pendant  un  inter- 
valle de  temps  infiniment  petit.  Or  ce  rayon  est  commun  à la  planète  et  à 
la  terre.  Donc,  lorsque  la  planète  vue  de  la  terre  parait  directe,  station- 
naire ou  rétrograde,  la  terre  vue  de  la  planète  présente  des  mouvements 
apparents  de  même  sens,  et  qui  deviennent  nuis  aux  mêmes  époques.  D’a- 
près cela,  dans  les  formules  générales  (t)  et  (a)  que  nods  avons  tout  à 
l’heure  établies,  nous  n'avons  qu'à  substituer  la  planète  inférieure  à la  terre, 
et  la  terre  a la  planète  que  nous  supposions  supérieure,  elles  s’appliqueront 
sans  autre  modification  à ce  nouveau  cas. 

La  Jig.  28,  tout  à fait  pareille  à I njig.  26,  achèvera  de  rendre  cette  analogie 
évidente.  S est  le  soleil , SY  la  droite  indéfinie  sur  laquelle  la  planète  F et 
la  terre  T se  sont  trouvées  en  conjonction  inférieure.  Après  un  temps  quel- 
conque -t- 1 écoulé  depuis  cette  époque  , les  mouvements  angulaires  heliov- 
cén  triques  des  deux  corps  étant  de  même  sens,  et  celui  de  P plus  rapide 
que  celui  de  T,  leurs  positions  respectives  deviennent  telles  que  les  repré- 
sente nolre^g.28,  dans  laquelle  le  triangle  PST  est  complètement  analogue 
à celui  do  la  fig.  26,  sauf  que  c’est  maintenant  la  terre  et  non  la  planète  qui 
occupe  son  sommet  le  plus  distant  du  soleil.  La  condition  analytique,  qui 
rend  le  rayon  visuel  PT  stationnaire,  s'obtiendra  donc  dans  ce  second  cas 
comme  dans  le  premier,  et  les  angles  v,  s y seront  exprimés  par  les  mêmes 
formules  générales,  dans  lesquelles  il  faudra  seulement  introduire  celte  dif* 
fétunce  d'attributions.  Or  ces  formules  générales  étaient 


(•) 

(a) 


a’*  — aa’-f-  < 


tang’  t = 


n (a  - 


où  l’on  a fait,  par  abréviation, 


a'  = a". 


Les  lettres  accentuées  appartiennent  il  la  planète  supérieure.  D'après  cela, 

V 21  a . 
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dans  l'application  que  nous  avons  ici  en  vue  a'  devra  représenter  le  rayon  de 
l’orbe  terrestre;  et  en  le  prenant  pour  unité  de  distance,  ce  qui  rendra  aussi 


a.'  égal  à |,  on  aura 

' 

(•) 

a 

COS  9 = —, » 

a — a -f-  1 v 

<*•> 

tang’  r — — - — ! 

a (a  -+-  1 ) 

a est  maintenant  le  rayon  de  la  planète  inférieure  que  l’on  veut  considé- 
rer, et  les  angles  a,  t , sont  ceux  que  cos  lignes  désignent  dans  la  fig.  j8. 
Quand  a sera  connu  , le  temps  f do  la  demi-rétrogradation  s,ra  donné  par 
l'cquation 

( ri  — n’  ) I = - , 

dans  laquelle  n représente  le  moyen  mouvement  héliocenlrique  de  la  pla- 
nète, et  n'  celui  de  la  terre.  Alors  le  temps  total  de  la  rôt rngrada lion 
sera  1 t. 

Les  angles  a et  i étant  connut,  le  troisième  a se  calculera  par  la  con- 
dition 

a sa  180  — a — a. 

Il  ne  reste  plus  qu’à  évaluer  l’angle  que  la  planète,  vue  de  la  terre  T,  a 
paru  décrira  dans  le  ciel  pendant  le  temps  a*.  Or,  si  du  point  T on  mène  la 
droite  TY'  parallèle  à SY’,  la  moitié  de  cet  angle  décrite  depuis  l’instant  de 
la  conjonction  inférieure,  jusqu’à  celui  de  la  station  suivante , sera  évidem- 
ment PTY'  ou  PTS  — PTY'.  Or  ce  dernier  est  égal  à TSY,  c’est-à-dire  au 
mouvement  héliocentrique  de  la  terre  pendant  le  temps  i.  On  aura  donc  en 
définitive 


demi-arc  de  rétrogradation  : PTY'  = o — n't  = i8o°—  a — < — n'  t ; 

n' désignant  ici  le  moyen  mouvement  héliocentrique  de  la  terre,  lequel  sera 
3548",  191,  si  l’on  a évalué  t en  jours.  Le  double  du  second  membre  sera  l’arc 
total  de  rétrogradation  de  la  planète  inférieure  considérée. 

Comme  exemple  d’application,  choisissons  Mercure.  Les  données  du  cal- 
cul prises  dans  notre  tableau  de  la  page  àGG  , seront 

n — n'  = 4o85oï8*,79  , • a = 0,387098-  ; 

de  là,  par  les  formules  (1)  et  (a)  appropriées  aux  planètes  inférieures  , on 
déduit 

a = 35°34'm’>  « = ia6°  i3' 56" , 

d’où,  par  supplément, 

a = 1800—  a — t = 180  11' 4a'- 

Ici  l’angle  a représente  l’cluiigation  de  la  planète  au  soleil , vue  de  la 
terre  à l’instant  où  la  station  a lieu.  Cet  angle  est  toujours  aigu,  comme 
nous  le  trouvons  ici,  quand  la  planète  observée  est  inférieure;  et  il  est  tou- 
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jour-',  obtus  quand  clic  est  supérieure.  Cola  résulte  évidemment  de  nos  con- 
structions mêmes. 

On  a ensuite  , en  jours , 


t 


i?8o6?'l.3651,?5 

(o85oi8”,7i) 


1 ij,45o2’I|  = 1 11  to*1  48m  ?o*. 


dont  le  double,'??1  ?ib  34"'  4°*>  sera  le  nombre  total  dejonrs  et  fractions  4e 
jour  pendant  lequel  Mercure  paraîtra  rétrograde.  Dans  tout  le  reste  de  la 
révolution  synodique son  mouvement  paraîtra  direct. 

On  a enfin  : 


la  demi-amplitude  de  l’arc  de  rétrogradation  : a — n'  l — 6°  54’  33”, 

dont  le  double,  i3°38'6'',  exprime  l’amplitude  totale  de  cet  are. 

0.  En  admettant  toujours,  comme  nos  formules  le  supposent , que  les 
mouvements  de  la  planète  et  de  la  terre  sont  circulaires,  uniformes,  et 
opérés  dans  le  plan  de  l’écliptique,  l’angle  d'élongation  observé  ou  moment 
où  la  planète  est  stationnaire,  fera  immédiatement  connaître  le  rayon  de  son 
orbite.  C’est  une  application  très-élégante  du  théorème  de  Keill,  que  nous 
avons  démontré  plus  haut. 

En  effet,  supposons  qu’il  s’agisse  d’une  planète  extérieure.  Alors,  en  pre- 
nant le  rayon  de  l’orbe  terrestre  pour  unité  de  distance,  le  théorème  donne 

a"  - ‘ • 

(?)  . tang’c  = — — 

I H-  n 

t est  l’angle  d'élongation  de  la  planète  au  soleil  i l’instant  où  la  station  a 
lieu.  Si  cet  angle  est  connu  par  l'observation , lo  rayon  a'  de  l’orbito  de  la 
planète  s'en  conclura  par  une  équation  du  second  degré,  dont  il  no  faudra 
prendre  que  celle  des  deux  racines  qui  surpasse  -1-  t.  On  aura  donc  ainsi 

» 

a'  4 tang’  t -+-  (t  -4-  j tang*  1 )\ 

L'occasion  d'observer  l'angle  t se  présentera  presque  toujours  dès  les  pre- 
miers moments  de  la  decouverte.  Car  une  planète  supérieure  ne  s’aperçoit 
généralement  comme  nouvelle  que  par  des  observations  faites  pendant  la 
nuit,  auquel  cas  la  portion  de  son  orbite  où  elle  se  trouve  est  actuellement 
opposée  au  soleil , ce  qui  comprend  les  lieux  de  ses  stations. 

Par  exemple,  lorsque  Piazzi  découvrit  la  planète  Cérès  lo  i*r  janvier  1801, 
il  la  trouva  rétrograde  ; et  il  reconnut  qu’elle  était  devenue  stationnaire  le 
1?  janvier,  son  élongation  observée  étant  alors 

r = i??°  37'  48'. 

De  la  on  tire  par  l’équation  (?) 


a'=  3,?oi8, 

ce  qui  indique  une  planète  située  cotre  Jupiter  et  Mars. 

Cella  évaluation  ne  saurait  être  exacte  que  dans  le  cas  trèa^arliculier  où 


-s. 
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l'orbite  serait  circulaire  et  comprise  dans  le  plan  de  l'écliptique.  Mais 
comme  les  excentricités  et  les  inclinaisons  des  orbites  planétaires  %onl  en 
général  peu  considérables,  on  peut  toujours  la  considérer  comme  offrant 
une  approximation  utile.  Pour  Ccrès,  par  exemple,  d'après  les  calculs  ulté- 
rieur» de  Gauss,  le  demi  grand  axe  véritable  est  2,7672^  ; et  par  l'effet  de  Pcx* 
ccnlricilé  de  l'orbite,  les  rayons  vecteurs  varient  autour  de  cette  limite  , de- 
(«iis  2,55o  te  moindre,  jusqu'à  2,98 'j  le  plus  grand.  L'inclinaison  de  lorbilo 
sur  Pécliptique  est  de  to°  37'  J.  Avec  des  conditions  aussi  éloignées  de  celles 
que  le  théorème  de  Kcill  suppose,  la  valeur  de  déduite  de  l'élongation, 
était  déjà  un  guide  précieux. 

7.  Lorsque  l'on  consent  à considérer  l'orbite  do  la  planète  comme  circu- 
laire, et  comprise  dans  le  plan  de  Pécliptique , deux  élongations  e,,  e9  suc- 
cessivement observées,  ou  conclues  par  computation  de  deux  positions  appa- 
rentes séparées  par  un  intervalle  de  temps  connu  1,  suffisent  pour  déterminer 
rigoureusement  le  rayon  du  cercle  décrit. 

En  effet,  appliquons  à chacune  de  ces  positions  le  triangle  TSF  de  la 
fig.  26,  en  distinguant  par  les  indices  t,  2 les  angles  intérieurs  qui  s'y  rap- 
portent; et,  pour  plus  de  justesse,  attribuons  aux  rayon*  do  l'orbe  terrestre, 
non  pos  une  longueur  constante  n , mais  les  vraies  valeurs  elliptiques  r, , rt, 
qui  répondent  aux  époques  des  deux  observations.  Nous  aurons  alors  ces 
doux  équations  : 


(O 

co 


mu  t,  t=  — sin  \ 


son  tt  = -sm  ot. 


Mais  cr,  est  180° — et  a,  est  1S00  — « - («,  -f*  *t).  Cesdeux  équa- 
tions deviennent  donc 


(O 


a a. 

sin  = — siii  (c,  -t-  9t) , sin  «,  = — - fin  (i,  -+-  ç. 


Maintenant,  si  l’on  nomme  n,  le  mouvement  angulaire  héliocenlriquc  de 
la  plàuèlc,  lequel  est  censé  uniforme,  cl  (n)  celui  de  la  terre,  tel  qu'il  se 
trouve  être,  en  réalité,  dans  l'intervalle  des  observations,  011  aura  évidem- 
ment 

= K")  — ",]'- 

Or,  d’après  ce  que  nous  avons  démontré  ci-dessus  5 2,  fi  « désigne  le 
demi  grand  axe  de  l'orbe  terrestre,  dont/, , r, , sont  des  fonctions  connues, 
et  que  n représente  le  moyen  mouvement , non  pas  local , mais  absolu  «le  la 
terre,  la  troisième  loi  de  Kepler  donne 


»,  — n — ; ou,  en  prenant  a pour  unité  de  distance,  n, 
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et,  en  tirant  de  là  l’expression  de  les  équations  (1),  (a)  prendront 
définitivement  cette  forme  : 

(E)  sin  i,  = — sin  (t,  7,  ) , sin  r#  ■=  ~ sin  7, -f*  (»)  i — ^ v 

r*  ( «:j  ■ 


Elles  ne  contiennent  plus  alors  que  deux  inconnues  ax  et  7,  ; par  consé- 
quent elles  suffisent  pour  les  déterminer.  Leur  résolution  par  voie  directe 
serait  impraticable;  niais  on  peut  liès-oisémétit  y suppléer  par  des  essais 
numériques.  Admettons,  par  cxomple,  que  la  planète  inconnueesl  supérieure, 
ce  que  l'on  connaîtra  parce  que,  dans  celte  application,  les  angles  i,,  qui 
s'observent  ordinairement  à peu  de  distance  de  l'opposition,  seront  obtus  ; 
at  sera  plus  grand  que  r.  Alors, on  lui  attribuant  des  valeurs  progressive- 
ment croissantes  au  delà  de  cette  limite,  la  première  des  équations  (1)  don» 
liera , pour  chacuue  d'elles,  la  valeur  de  7,  ; la  seconde  celle  do  7,  : d'où  Ton 
conclura  leur  diflérence  7,-7,,  qui  forme  le  premier  membre  de  l’équa- 
tion (*i).  Or  le  second  est  immédiatement  calculable  d'après  chaque  valeur 
supposée  de  a,  ; on  pourra  donc  comparer  ces  évaluations  l'une  & l'autre, 
et  reconnaître  les  suppositions  qui  les  rapprocheront  progressivement  de 
l'égalité,  jusqu'au  degré  d'approximation  que  l’on  jugera  nécessaire  ou  con- 
venable d'atteindre.  - 

Binet  a fait  une  application  très-heureuse  de  cette  méthode  à la  planète 
Neptune.  Elle  avait  été  découverte  à Berlin  par  M.  Galle  lca3  septembre  1846» 
d'après  les  indications  do  M.  Le  Verrier  qui  l'annonçaient  comme  devant 
ôire  fort  au  delà  d'Uranus.  En  combinant  cette  première  observation, avec 
tinesubscquenlc  de  Gauss  faite  le  10  octobre  et  qui  avait  été  égalemont  con- 
signée dans  les  Comptes  rendus  de  l'Académie  des  Sciences,  Binet  trouva  que 
la  distance  «,  de  la  planète  au  soleil , devait  être  comprise  entre  3o  et  3i, 
plus  près  du  premier  nombreque  du  second. 

Le  calcul  exact  de  l’orbite,  effectué  sur  l'ensemble  des  données  astrono- 
miques postérieurement  recueillies,  assigne  au  demi  grand  axo  a,  la  va- 
leur jo.o  j,  à peine  différente  de  ees  premières  évaluations.  Binet  présenta 
son  résultat  à l'Académie  le  uf>  octobre,  dans  une  Note  qui  est  insérée  au 
tome  XXIII  des  Comptes  rendus,  page  798.  Il  fut  d'autant  plus  remarqué 
alors,  que  les  calculs  théoriques  d'où  M.  Le  Verrier  avait  conclu  l'exigence 
de  celle  planète , le  conduisaient  a la  placer  bien  loin  du  soleil  à la  dis- 
tance moyenne  36ri  5 4 ( Comptes  rendus,  tome  XX1I1 , page  *52).  Mais  si  l'on 
considère  qu'il  avait  déterminé  , et  on  peut  dire  deviné  , tous  ses  éléments,  x 
d'après  les  petites  erreurs  que  l'ignorance,  où  l'on  était  de  sa  présence, 
occasionnait  dans  les  Tables  d'Uranus  et  de  Saturne  , on  sera  étonné  qu'il 
ait  pu  arriver  ainsi  à des  évaluations  si  peu  éloignées  de  la  vérité. 
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8.  Jusqu'ici  nous  avons  suppose' que  la  planète  se  mouvait  dans  le  plan 
de  l’écliptiqoc,  mais  cette  condition,  qui  simplifie  le  calcul,  n'est  pas  in- 
dispensable. Les  mêmes  observations  de  déclinaison  et  d'ascension  droite 
qui  font  connaître  la  longitude  de  la  planète , et  par  suite  son  élongation  t, 
donnent  aussi  sa  latitude  géocentrique  à,  laquelle  fournit  le  moyen  de  dé- 
terminer l’orhiledans  la  seule  hypothèse  de  sa  circularité.  C'est  ce  qui  va 
être  rendu  sensible  par  la  Jig.  39. 

P' désigne  la  planète,  située  hors  de  l'écliptique  à la  distance  du  soleil 
SP'  ou  a,.  Du  point  où  elle  se  trouve,  abaissez  sur  ce  plan  la  perpendicu- 
laire P'P  que  je  nommerai  s'.  La  terre  étant  en  T,  dans  l'écliptique,  l'angle 
P'TP  ou  X est  la  latitude  géocentrique  de  la  planète,  qui  se  conclut  de  l'ob- 
servation, et  l’angle  P'SP  est  sa  latitude  hcliocentrique  que  je  nomme- 
rai X'.  Le  triangle  STP,  situé  dans  le  plan  de  l'écliptique,  est  le  même  sur 
lequel  nous  avons  établi  précédemment  nos  calculs.  Mais  ici  le  cAlé  SP 
n’est  plus  le  rayon  même  a,  de  l'orbite  circulaire.  Ce  n'en  est  quo  la  pro- 
jection 6ur  l'écliptique,  laquelle  a pour  expression  a,  cos  à'.  Appliquant 
dune  à ce  triangle  STP,  les  mêmes  considérations,  et  les  mêmes  désigna- 
tions symboliques  dont  noua  avons  fait  d'abord  usage,  les  deux  observa- 
tions géocenlriques  de  la  planète  nous  fourniront  d'abord  les  deux  équa- 
tions suivantes  : 


, , , a,  cos  x\  . , 

(1)  sin«,  = sm(s,-*- »,), 


o,  cos  a, 

sin«,  = - sin(s,-+-T,). 


El  la  considération  des  mouvements  angulaires  opérés  dans  l'écliptique  noua 
donnera  celle-ci  : 

,(a)  - (a),  _ üi. 

«y 

Ces  équations  ne  diffèrent  de  celles  que  nous  avons  obtenues  au  paragraphe 
précédcnt,qu'enceque  les  latitudes  héliocenlciqucs  /,  interviennent  dans 
les  équations  (1).  Or  ces  latitudes  sont  liées  à leurs  correspondantes  géocen- 
. triques  V,  -*<>  par  la  condition  t]uc  la  perpendiculaire  P'P  Ou  z'  est  com- 
mune aux  deux  triangles  P' SP,  P'TP;  et  de  là,  comme  on  l'a  vu  §50, 
page  76,  on  déduit  aisément 

TP 

tang  y = -—  - tang  X , 

TP 

et,  en  remplaçant  par  le  rapport  des  sinus  des  angles  respectivement 

opposés,  on  aura,  dans  les  deux  observations, 


(3) 


,1  sin  a, 


tang  /,  = 


Bill  3. 


•in  ef 


tang  X, 


Les  orbites  des  planètes  sont  généralement  peu  inclinées  au  plan  de  l'é- 
cliptique, ce  qui  rend  leurs  latitudes  hrlioecntriques  et  géocenlriques  tou- 
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jourt  Tort  petites.  Alors,  comme  les  premières  n’entrent  dans  les  équa-  1 
lions  (1)  que  par  leurs  cosinus  qui  doivent  différer  très-peu  de  t , on  aura 
déjà  des  valeurs  fort  approchées  de  »,  et  de  », , en  négligeant  d'abord  celte 
différence,  et  résolvant  les  équations  pour  chaquo  valeur  particulière  que 
l’on  aura  voulu  attribuer  à «,.  Hjen  ne  manquera  alors  pour  calculer  les 
valeurs  correspondantes  de  X\  et  /,  par  les  équations  (3),  co  qui  permettra 
de  les  introduire  telles  dans  les  équations  (1),  lesquelles  étant  combinées 
avec  l’équation  (a),  permettront  d’obtenir  la  vraie  valeur  de  a,  par  des 
essais,  comme  précédemment.  Même,  si  l’on  voulait  donner  plus  de  rigueur 
aux  X’  qui  proviennent  de  chaque  a,  supposé,  on  n’aurait  qu’à  employer 
leurs  premières  évaluations  pour  les  introduire  dans  les  équations  (1) , cl 
eu  déduire  les  valeurs  de  »,,  r,,  lequclles  employées  alors  dans  les  équa- 
tions (3)  donneraient  des  latitudes  hélioccntriques  X\,  X\  un  peu  plus 
exactement  qu'on  ne  les  avait  obtenues  d'abord.  Mais  il  no  sera  utile  de 
procéder  à celte  seconde  approximation  que  pour  les  valeurs  de  a,  qui  au- 
ront été  reconnues  très-proches  de  la  vérité. 

Par  exemple,  la  planète  Cérès  fut  découverte  par  Piazzi,  le  tcr  jan- 
vier 1801.  L’observation  qu'il  en  Ht  le  premier  jour  à &h  ^3111  13*,  temps 
moyen  de  Païenne , lui  donna 

1 — idaoai'ay*,  X = 3° 6'  3j’  australe  ; 
et  l’on  avait  alors , par  les  Tables  du  soleil, 

log r,  = T,gi)3fn58.  ' 

Prenons  pour  un  premier  essai  »,  — a, 5.  Avec  cotte  valeur  la  première  des 
équations  (1)  résolue  en  supposant  cos  X' = 1,  donne 

«,-+-»,  =■  iG3°6'az*,  d’où  »,  = 3o°  43' 5' j 
de  là,  avec  les.  valeurs  données  do  r,  él  do  >,,  on  tire,  par  l’équation  (3), 
i'i  =2*1)' 12’,  log  cos  à',  = T.gg/xjl  J 

Avec  cette  évaluation  aprochéede  cl  la  même  supposition  a,  = 7,5,  la 
première  des  équations  (ij  donne 

a, -4-  »,  = 16J0 5'  38*,  d’où  »,  = 3o°  4V 't’ î 

ce  qui  étant  introduit  dans  l’équation , il  en  résulte 
i'i  = 9'  8”. 

Cette  seconde  approximation  ne  produit  donc  qu’une  altération  de  4”  sur 
la  valeur  de  X\  ; une  troisième  n’y  apporterait  de  changement  que  dans  les 
fractions  de  seconde,  et  il  serait  inutile  d’y  procéder. 

Le  même  calcul  réitéré  pour  d’autres  valeurs  de  a, , avec  les  mêmes  de  1, 
et  de  3,,  fournira  autant  de  valeurs  do  »,  qui  pourront  être  déduites  de  la 
première  observation.  U ne  deuxième  observation  calculée  avec  les  mémos  », 
donnera  celles  de  »,  qui  s’en  déduisent.  Tirant  donc  »,  — »,  de  ces  differents 
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essais,  et comparant  chaque  résultat  avec  le  sccoim!  membre  de l 'équation  (a), 
calculé  pour  la  même  supposition  de  on  verra  facilemenl  quels  sont  ceux 
qui  se  rapprochent  ou  s'éloignent  de  satisfaire  à l'égalité  qu'elle  exprime, 
et  l'on  arrivera  ainsi,  progressivement,  à évaluer  at  aussi  exactement  que 
l'on  voudra  par  celte  condition. 

Lès  angles  ?,  et  ?,  étant  ainsi  connus,  on  en  déduira  facilement  les  longi- 
tudes heliocentriqucs  de  la  planète  qui  y correspondent.  En  effet,  soit  SY  la 
droite  fixe  dans  l'écliptique  4 partir  de  laquelle  ces  longitudes  se  comptent, 
et  nommons-les  l\,  l\.  Nommons  pareillement  (/)#,.  (//,  celles  de  la  terre 
aux  mômes  instants,  lesquelles  sont  données  par  les  Tables  du  soleil.  Ou 
aura  évidemment , d'après  notre  fig.  29, 

i',  = 

L'orbite  de  la  planète  est  contenue  dans  un  plan  passant  par  le  centre  du 
soleil.  Soient  1 l'inclinaison  de  ce  plan  sur  l'écliptique,  N la  longitude  de  son 
nœud  ascendant.  Les  deux  positions  complètement  connues  de  la  planète 
doivent  suffire  pour  le  déterminer.  En  cflet , chaque  couple  de  coordonnées 
heliocentriqucs,  devant  satisfaire  à l'équation  S'  de  la  page  79,  on  aura,  en 
la  lefir  appliquant, 

tang  I sin  (f,—  N ) = tang  /, , tang  I sin  (/, — N)  = lang  /, 

Ces  équations,  divisées  membre  à membre,  donnent, 


sin  (fj — N ) tang  /, 

sin(/,  — N)  tang/, 

Pour  en  dégager  N , faites  par  abréviation 


l\  — /,  = a , d'où  / j — N =1  « -f-  /,  — N. 

Alors,  en  développant  le  premier  rapport,  on  trouvera  finalement 

. . ./ 

sin  a sin  * , eos  /, 


sirt  ( A, — /,)  -h  ’2  sin’ÿ  a sin  À,  cos  /, 


N étant  ainsi  connu,  I s’obtiendra  par  une  quelconque  des  équations  pri- 
mitivement posées.  Seulement,  si  les  deux  observations  employées  sont 
faites  à peu  d'intervalle  l'une  de  laulrc,  comme  cela  arrivera  ncccsaairomeni 
dans  les  premiers  moments  de  la  découverte,  lang(/,  — N)  se  trouvera 
donné  par  le  rapport  de  deux  termes  individuellement  fort  petits;  ce  qui 
rendra  peu  sûres  les  valeurs  de  N et  de  I.  Mais  c'est  là  un  inconvénient 
inévitablement  attache  à ccs  premières  déterminations , qui  devront  être 
rectifiées  par  des  observations  postérieures.  J'ai  seulement  voulu  montrer 
dans  ce  qui  précède  toutes  les  indications  approximatives  que  peut  fournir 
l'hypothéso  de  la  circularité. 
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CHAPITRE  VI. 

Sur  l'anneau  de  planètes  télescopiques  qui  existe 
dans  le  système  solaire,  entre  Mars  et  Jupiter. 

144.  Avant  l’invention  du  télescope , et  longtemps  après  en- 
core, on  croyait  qu’il  n’existait  dans  notre  système  solaire  que  les 
cinq  planètes  visibles  à la  vue  simple,  qui  avaient  été  reconnues 
de  toute  antiquité.  Lorsque  W.  Herscliel  découvrit,  en  1 781,  la  pla- 
nètellranus,  placée  fort  au  delà  de  ces  anciennes  limites,  sa  distance 
moyenne  au  soleil , presque  double  de  celle  de  Saturne  , ramena 
l’attention  sur  un  singulier  rapport  de  nombres  , que  l’on  appelle 
communément  la  loi  deBode,  parce  que  cet  astronome  l’avait  expres- 
sément signalé,  comme  très-digne  de  remarque,  dès  l’année  1778, 
dans  un  ouvrage  fort  répandu,  intitulé  : Introduction  à la  connais- 
sance du  ciel  étoile  (*).  Pour  lui  conserver  sa  simplicité  prophétique,  . 
il  faut  le  prendre  tel  qu’on  l’avait  primitivementaperçu,  en  l’établis- 
sant sur  les  distances  au  soleil  des  six  anciennes  planètes,  la  terre 
comprise.  Nous  les  tirerons  du  tableau  inséré  à la  page  266.  Le 
demi  grand  axe  de  l’orbe  terrestre  y est  pris  comme  unité  de 
longueur.  Mais,  afin  de  rendre  les  conséquences  que  nous  allons 
en  déduire,  plus  simples  et  plus  évidentes,  nous  décuplerons  cette 
unité , ainsi  que  toutes  les  autres  distances,  ce  qui  ne  changera  pas 
leurs  rapports;  puis  leurs  expressions  étant  ainsi  agrandies,  nous 
prendrons  seulement  les  nombres  entiers  qui  les  expriment,  en 
négligeant  les  fractions  ultérieures  qui  compliqueraient  inutile-  • 
ment  cet  aperçu.  Nos  six  distances  au  soleil  auront  ainsi  les  va- 
leurs suivantes,  au-dessus  desquelles  j’écris  respectivement  les 
noms  des  planètes  qui  leur  correspondent  : 

Mercure,  Vénus,  laTcrre,  Mars,  . Jupiter,  Saturne. 

4 7 *0  1 5 ...  5a  y5 


(’)  Latando  , dans  sa  Ihbhographie  astronomique , page  8 ", 5 , attribue  ta 
première  remarque  de  cette  relation  numérique  >1  Tilius,  professeur  à 
Willembcrg,  qui  l’aurait  insérée  dans  une  traduction  allemande  du  Traité 
de  Bonnet  sur  la  C onlemplalion  de  la  nature. 
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Si  l’on  veut  i|u’il  y ail  continuité  clans  la  succession  de  ccs 
nombres,  on  devra  admettre  que  l’intervalle  de  t5  à 52  est  trop 
grand  comparativement  aux  précédents,  pour  que  le  passage  de 
l’un  à l’autre  soit  immédiat,  en  sorte  qu’il  devra  exister  au  moins 
une  planète  entre  Mars  et  Jupiter.  C’est  ce  que  Kepler  avait  soup- 
çonne par  cette  raison  même,  et  sa  prévision  a été  confirmée  par 
la  découverte  des  planètes  télescopiques  comprises  entre  ces  deux 
là.  Mais  Kepler  n’avait  pas  pu  assigner  la  place  de  cet  intermé- 
diaire, n’ayant  pas  aperçu  la  loi  de  la  progression,  quoiqu'il  l’eût 
longtemps  cherchée  et  qu’elle  fût  bien  simple. 

Pour  la  voir,  retranchez  4,  c’est-à-dire  le  nombre, de  Mercure 
de  tous  les  suivants  ; puis  écrivez  de  nouveau  tous  les  restes  dans 
le  même  ordre.  Il  en  résultera  cette  nouvelle  série  : 

Mercure,  Vénus,  la  Terre,  Mars,  ...  Jupiter,  Saturne. 

Résidus  o 3 G 11.48  91 

Ici,  A partir  de  Vénus,  la  loi  devient  évidente.  6 est  double 
de  3,  et  11  presque  double  de  6.  Supposez  12  pour  rendre  le 
rapport  exact.  Alors  en  continuant  de  doubler,  vous  aurez  24 
pour  terme  intermédiaire  entre  Mars  et  Jupiter;  puis  48  qui 
s’accorde  avec  le  résidu  relatif  à Jupiter;  puis  96  qui  excède  peu 
celui  de  Saturne;  et  enfin  2X96  ou  192  sera  celui  de  la  planète 
immédiatement  suivante,  à quoi  ajoutant  la  constante  4 que  nous 
avons  soustraite,  vous  aurez  tgG  pour  sa  distance  au  soleil.  Or 
celle  d’Uranus  est  192  qui  est  bien  peu  moindre.  Cette  confirma- 
tion inattendue  de  la  loi  signalée,  rendait  très-probable  la  jus- 
tesse de  son  application  à la  planète  que  l’on  présumait  devoir 
exister  entre  Mars  et  Jupiter,  ce  qui  donnait  pour  sa  distance  au 
soleil  24  -+-  4 ou  *8  ; et  les  astronomes  se  mirent  à la  chercher 
d’après  cette  présomption.  Piazzi,  qui  ne  la  cherchait  point,  dé- 
couvrit, dans  la  nuit  du  itr  janvier  1801,  Cérès,  dont  la  distance 
au  soleil  se  trouve  être  effectivement  27  ,66  ou  28  en  nombres 
ronds,  comme  la  loi  de  la  progression  l’indiquait;  de  sorte  que 
la  prévision  de  Kepler,  quoique  plus  vague,  était  ainsi  justifiée. 
Mais,  ce  à quoi  l’on  était  loin  de  s’attendre,  elle  fut  bientôt  dépas- 
sée. Car  depuis  on  a découvert  beaucoup  d’autres  planètes  lélesco- 
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piques  placées  vers  celte  même  limite  de  distance;  aujourd'hui  en 
septembre  1 85t>  on  en  connaît  déjà  trente-six  et  il  ne  se  passe  pas 
d’année 'sans  qu’on  en  signale  de  nouvelles.  Elles  sont  toutes  imper- 
ceptibles à la  vue  simple.  A mesure  que  les  découvertes  se  multi- 
plient, on  en  découvre  de  plus  en  plus  petites,  celles  qui  le  sont'  • 
moins  ayant  été  naturellement  les  premières  que  l’on  ait  dû  aper- 
cevoir.  On  ne  saurait  dire  où  s’arrêtera  leur  nombre.  Mais  toutes 
celles  qui  sont  jusqu’à  présent  connues  ont  leurs  distances  au  soleil 
comprises  entre  22  et  32  , ce  qui  s’écarte  peu  de  la  loi  empirique. 

A ces  distances  la  petitesse  à peine  appréciable  de  leurs  diamètres 
apparents  indique  des  dimensions  ainsi  que  des  masses  très- 
petites.  Aussi  n’excrcent-elles  que  des  perturbations  insensibles 
sur  les  deux  planètes  principales  qui  les  comprennent,  tandis 
qu’elles  en  sont,  au  contraire,  fortement  troublées. 

148.  Cette  excessive  petitesse  fait  qu’on  n’adechancedelesdécnu- 
vrir  pour  la  première  fois  que  pendant  l’obscurité  des  nuits,  quand 
elles  sont  dans  le  voisinage  de  l’opposition.  On  les  reconnaît  alors  en 
les  apercevant  comme  des  points  lumineux,  parmi  des  groupes 
d’étoiles  connues  qui  ne  les  contenaient  pas  auparavant;  quand 
on  les  a ainsi  remarquées,  leur  déplacement  relatif  achève  promp- 
tement de  déceler  leur  caractère  planétaire.  Tour  ce  motif,  les  * 
astronomes  se  sont  appliqués,  dans  ces  derniers  temps  surtout , à 
dresser  des  cartes  aussi  détaillées  que  possible  des  étoiles  situées 
à peu  de  distance  de  l’écliptique  et  dans  l’écliptique  même,  parce 
que  toutes  les  planètes  à découvrir,  devant  traverser  deux  fois  ce 
plan  dans  chacune  de  leurs  révolutions  , on  a l'espérance  fondée 
de  les  découvrir,  en  y parcourant  assidûment  la  portion  d'arc  qui 
est  visible  chaque  nuit.  Quand  on  a signalé  l’apparition  d’un  de 
ces  petits  astres , comme  on  sait  qu'il  doit  obéir  aux  lois  de  Kepler, 
deux  observations  faites  à peu  de  jours  d'intervalle  suffisent,  • • 
comme  nous  l’avons  expliqué  plus  haut,  pour  déterminer  sa  dis- 
tance au  soleil,  ainsi  que  la  position  de  son  orbite  dans  l’hypo- 
thèse de  la  circularité,  assez  approximativement  pour  ne  pas  le 
perdre;  après  quoi  des  méthodes  plus  savantes,  appliquées  aux 
observations  ultérieures,  font  connaître  les  éléments  exacts  de  ces 
orbites,  quand  l’astre  en  a parcouru  un  arc  même  fort  restreint. 
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Je  ne  puis  que  renvoyer  pour  cela  aux  ouvrages  où  ces  méthodes 
sont  exposées,  et  dont  le  plus  célèbre  est  le  Traité  de  Gauss  intitulé 
Thcoriti  mot» uni  cclestium. 

146.  Il  est  intéressant  d’examiner  jusqu’à  quel  point  la  loi  de 
Bode  s’accorde  avec  la  distance  de  la  planète  Neptune,  découverte 
il  y a peu  d’années  au  delà  d’Uranus.  Pour  cela  restituant  à Mer- 
cure le  nombre  4»  et  désignant  par/n  le  rang  ordinal  de  chaque  pla- 
nète suivante,  la  distance  de  celles-ci  au  soleil  sera,  d’après  celte  loi, 
4 •+-  3 . 2 1,1  ~ ce  que  je  compare  aux  distances  véritables,  repro  - 
duites  cette  fois,  jusqu'à  la  première  décimale  de  leurs  valeurs 
décuplées. 


non*. 
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Jusqu'à  Jupiter  inclusivement  la  loi  est  peu  en  défaut.  Elle 
commence  à pécher  en  excès  pour  Saturne  et  Uranus  ; son  écart 
.s’accroît  considérablement  dans  le  même  sens  pour  Neptune  , et 
l’on  en  peut  présumer  qu’elle  deviendrait  encore  plus  fautive  pour 
une  planète  plus  éloignée.  Malgré  ces  imperfections,  elle  établit 
entre  les  distances  de  ces  corps  au  centre  du  soleil  une  connexité 
qui  mérite  fort  d’être  remarquée,  comme  indiquant  une  condi- 
tion de  formation  qui  leur  aura  été  commune,  et  en  vertu  de 
laquelle  ils  auront  été  distribués  dans  l'espace,  ainsi  qu’ils  le  sont. 

147.  Supposons , comme  cela  n’est  pas  impossible  , qu’il  existe 
une  planète  immédiatement  ultérieure  à Neptune.  D’après  la  loi 
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précédente  sa  distance  au  soleil  serait .{  -+-  3*  ou  772,  ce  qui  la  ré- 
duirait à 77,51  en  prenant  le  demi  grand  axe  de  l'orbe  terrestre 
pour  unité  de  longueur.  Dans  cette  supposition  , si  l’on  nomme 
n le  mouvement  angulaire  de  la  terre  autour  du  soleil , en  un  jour 
solaire  moyen,  on  a vu  page  3a6  que,  d’après  la  troisième  loi  de 
Kepler,  celui  de  la  planète  serait 


n exprimé  en  secondes  sexagésimales  est  3548",  191 . Prenant  donc 
a'  égal  à 77 ,3,  il  en  résultera 

n'  — 5"  ,23i  . 

Plaçons  la  planète  dans  l’opposition,  ce  qui  en  rapprochera  la 
terre.  Le  mouvement  héliocentrique  vu  de  celle-ci,  s’accroîtra 
par  ce  rapprochement  inversement  aux  distances,  c’est-à-dire 
dans  le  rapport  de  77,2476,3,  ce  qui  rendra  le  mouvement 
géocentrique  diurne  égal  à 5,2996  ou  moindre  de  6"  dans  cette 
position  la  plus  favorable.  Il  faudrait  donc  réitérer  l’observation  sur 
cette  planète  avec  une  précision  extrême,  pendant  plusieurs  nuits 
consécutives,  pour  apercevoir  qu’elle  se  déplace  parmi  les  étoiles 
environnantes,  et  la  reconnaître  comme  planète  à ce  caractère. 
L’excès  d’éloignement  que  lui  attribue  sans  doute  la  loi  empirique 
de  Bode  ne  suffirait  probablement  pas  pour  sauver  cette  difficulté 
de  sa  perception.  Aussi  les  astronomes  qui  dressent  maintenant 
des  cartes  célestes,  ont-ils  soin  de  signaler  les  étoiles  qu’ils  trou- 
vent manquer  dans  la  portion  du  ciel  qu’ils  étudient,  quoiqu’elles 
y aient  été  marquées  par  leurs  devanciers.  Car  si  quelques-uns 
de  ces  astres  sont  des  planètes  que  leur  mouvement  propre  a fait 
sortir  des  cartes  précédemment  construites,  des  comparaisons 
effectuées  ainsi  avec  suite  et  persévérance  les  feront  infaillible- 
ment découvrir;  et  celles  surtout  qui  seraient  déplacées  au  delà 
de  Neptune,  ne  pourraient  pas  y échapper,  à cause  de  la  lenteur  - 
de  leur  déplacement. 
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CHAPITRE  VII. 

Sur  l'existence  et  les  mouvements  généraux  des 
satellites  qui  circulent  autour  de  certaines 
planètes. 

140.  Lorsque  l’on  observe  Jupiter  au  télescope,  on  le  voit  tou- 
jours accompagne  de  trois  ou  quatre  points  lumineux,  semblables 
à des  étoiles  extrêmement  petites.  On  pourrait  même,  en  n’y  re- 
- gardant  qu’une  seule  fois,  les  prendre  pour  de  véritables  étoiles 
que  Jupiter  aurait  rencontrées  sur  sa  route;  mais  en  répétant  les 
observations  durant  plusieurs  jours  consécutifs,  on  voit  ces  points 
lumineux  changer  de  place  autour  de  la  planète.  Us  se  montrent 
à différentes  distances  de  son  disque,  tantôt  à sa  droite,  tantôt  à 
sa  gauche  ; et  comme  iis  l’accompagnent  toujours  comme  des  gar- 
des, on  les  a nommés  satellites  (*). 

On  voit  quelquefois  ces  petits  astres  passer  sur  le  disque  de  Ju- 
piter, et  y projeter  une  ombre,  qui  décrit  une  corde  de  ce  disque  ; 
ce  qui  forme  de  véritables  éclipses  de  Jupiter,  analogues  à celles 
que  la  lune  produit  sur  la  terre.  II  résulte  de  ce  phénomène,  que 
Jupiter  et  ses  satellites  sont  des  corps  opaques,  non  lumineux  par 
eux-mêmes,  et  éclairés  par  le  soleil. 

Ceci  donne  l'explication  d’un  autre  phénomène  très-singulier. 
Jupiter  étant  un  corps  opaque,  doit  projeter  derrière  lui,  dans 
l’espace,  un  cône  d’ombre  opposé  au  soleil,  et  lorsque  les  sa- 
tellites entrent  dans  cette  ombre,  ils  doivent  paraître  éclipsés  ; 
aussi  les  voit-on  souvent  disparaître,  quand  ils  sont  encore  à 
une  grande  distance  de  la  planète  et  fort  loin  d’être  cachés 
par  son  disque.  Cette  disparition  a lieu  à l’occident,  si  le  soleil  est 
à l’orient  de  Jupiter;  à l’orient,  si  le  soleil  est  à l’occident.  Elle 
paraît  se  faire  près  du  disque  de  la  planète,  lorsque  le  cône  d’om- 


(•)  Le»  lotellites  do  Jupiter  ont  etc  découverts  par  Galilée,  qui  les 
nomma  Mcdicea  s/dera. 
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bre  se  présente  à nous  obliquement  et  sous  un  petit  angle,  comme 
aux  approches  de  l’opposition  j elle  se  fait  plus  loin  de  ce  disqtte, 
quand  nous  le  voyons  transversalement  et  sous  un  plus  grand 
angle,  comme  dans  les  quadratures.  Les  réapparitions  des  satellites 
offrent  des  phénomènes  analogues,  c’est-à-dire  qu’elles  ont  lieu 
quelquefois  à une  glande  distance  du  disque;  ce  qui  forme  un 
sujet  de  surprise  les  premières  fois  que  l’on  a occasion  de  les  ob- 
server. Les  deux  satellites  qui  s’écartent  le  plus  de  la  planète 
|>euvent,  dans  certaines  circonstances,  sortir  de  l'ombre  et  repa- 
raître, du  même  côté  du  disque  où  ils  avaient  été  éclipsés.  Ces 
phénomènes  ne  permettent  pas  de  douter  que  les  satellites  de 
Jupiter  ne  soient  comme  quatre  petites  lunes,  qui  se  meuvent  au- 
tour de  cet  astre  dans  des  orbites  rentrantes.  On  a nommé  pre- 
mier satellite  celui  qui  s’écarte  le  moins  de  la  planète.  Le  rang 
des  trois  autres  se  règle  de  même,  d’après  l’étendue  de  letirs 
élongations. 

149.  Jupiter  n'est  pas  la  seule  planète  qui  présente  ce  phéno- 
mène. Mais  les  satellites  de  Jupiter  s'aperçoivent  aisément  avec 
des  lunettes  de  peu  de  force,  tandis  que  ceux  des  autres  planètes 
ne  sont  perceptibles  qu’avec  des  instruments  d’une  grande  puis- 
sance. On  ena  reconnu  ainsi  huit  autour  de  Saturne  (*),  huit  autour 
d’Uranus,  desquels  toutefois  les  5*,  7'  et  8'  n’ont  été  vus  jusqu’ici 
que  parW.  Herschel;  enfin  un  autour  de  Neptune.  La  lune  peut 
aussi  être  considérée  comme  le  satellite  delà  terre;  nouvelle  ana- 
logie tjntre  notre  globe  et  les  autres  corps  qui  composent  le  sys- 
tème du  monde. 

150.  La  première  chose  à reconnaître  pour  établir  la  théorie 
des  satellites  des  planètes,  c’est  la  direction  de  leurs  mouvements. 
Prenons  pour  exemple  ceux  de  Jupiter. 

En  les  observant  avec  soin,  on  remarque  d’abord  que  ces  satel- 
lites ne  s’éclipsent  jamais  que  quand  ils  passent  de  l’occident  à l'o- 
rient delà  planète.  Quand  ils  suivent  cette  direction,  on  ne  les  voit 
jamais  sur  son  disque:  au  contraire,  lorsqu’ils  paraissent  sur  ce 


(*)  Huygluris  a reconnu  le  premier  l'existence  d’un  satellite  autour  de 
Saturne. 

T.  V.  11 
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disque,  c’est  en  revenant  <le  la  digression  orientale  vers  l’occident 
de  la  planète. 

11  résulte  de  en  fait  que  les  satellites  tournent  autour  des  pla 
nètes  principales  d’occident  en  orient,  c’est-à-dire  dans  le  mente 
sens  que  les  planètes  autour  du  soleil  : accord  qui  est  une  des  lois 
les  plus  remarquables  du  système  du  monde. 

De  plus,  lorsqu'un  satellite  passe  de  l’occident  à l’orient  de  la 
planète,  il  n’est  pas  toujours  éclipsé  ; il  passe  quelquefois  au-dessus 
ou  au-dessous  de  l'ombre  : de  même,  lorsqu’il  revient  de  l’orient 
vers  l’occident,  il  ne  traverse  pas  toujours  le  disque  de  sa  planète; 
il  se  trouve  quelquefois  au-dessus,  d’autres  fois  au-dessous. 
Ces  phénomènes  prouvent  que  les  orbites  des  satellites  sont  incli- 
nées sur  l’orbite  des  planètes  principales  ; car,  s’ils  se  mouvaient 
dans  le  même  plan,  ils  seraient  éclipsés  à chaque  révolution. 

151.  Les  éclipses  des  satellites  font  connaître  les  instants  de 
leurs  oppositions  au  soleil  : l’intervalle  de  deux  éclipses  donne  la 
révolution  synodique  du  satellite  ; d’où  l’on  conclut  son  mouve- 
ment angulaire  par  rapport  à l'axe  de  l'ombre  qui  joint  les  cen  - 
tres de  la  planète  et  du  soleil  ; ensuite  le  mouvement  de  la  planète 
autour  du  soleil  étant  connu,  on  déduit  de  ce  résultat  les  durées 
des  révolutions  sidérales.  Pour  plus  d’exactitude,  on  emploie  des 
éclipses  observées  près  des  oppositions  de  la  planète,  lorsqu’elle 
se  trouve  presque  sur  la  même  ligne  droite  avec  la  terre  et  le  so- 
leil : surtout  on  a soin  de  comparer  entre  elles  des  éclipses  fort 
éloignées,  afin  de  compenser,  autant  qu'il  est  possible,  les  iné- 
galités périodiques  qui  peuvent  exister  dans  les  mouvements  des 
satellites  et  de  la  planète. 

Quant  a la  forme  des  orbites,  ce  qui  se  présente  d'abord  de  plus 
simple,  c’est  de  les  supposer  circulaires.  Cette  hypothèse  peut 
toujours  être  regardée  comme  une  première  approximation,  puis- 
que les  orbites  des  satellites  sont  rentrantes;  elle  est  d’ailleurs 
indiquée  par  l’analogie  qu’ont  les  planètes  avec  les  satellites;  enfin, 
elle  est  confirmée  par  les  phénomènes,  puisque  relte  supposition 
satisfait  exactement , ou  presque  exactement , aux  éclipses  obser- 
vées. Les  orbites  des  satellites  sont  donc  à peu  près  circulaires  ; 
et,  pour  connaître  leurs  distances  au  centre  de  la  planète  princi- 
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pale,  il  suffit  de  mesurer  ces  distances  avec  le  micromètre,  dans  le 
temps  de  leurs  plus  grandes  élongations.  On  en  trouvera  les  va- 
leurs à la  fin  de  ce  chapitre. 

1152.  En  comparant  ces  distances  avec  les  durées  des  révolutions 
sidérales,  on  y découvre  le  beau  rapport  démontré  par  Kepler 
pour  les  planètes.  Dans  chaque  système  de  satellites,  les  carrés 
des  temps  des  révolutions  sont  comme  les  cubes  des  moyennes 
distances.  Cette  loi  a servi  pour  calculer  les  révolutions  sidérales 
des  satellites  d'Uranus,  d'après  leurs  élongations  observées  ; car  le 
second  et  le  quatrième  satellite  de  cette  planète  sont  jusqu'à  pré- 
sent les  seuls  dont  les  révolutions  sidérales  aient  pu  être  observées 
directement.  Mais  comme  leur  durée»  comparée  aux  élongations 
de  ces  mêmes  satellites,  satisfait  à la  loi  des  carrés  des  temps,  il  est 
sans  aucun  doute  que  cette  loi  s’étend  aussi  aux  autres  satellites. 

1155.  Les  fréquentes  éclipses  des  satellites  de  Jupiter  ont  donné 
aux  astronomes  le  moyen  de  suivre  leurs  mouvements  avec  une  . 
exactitude  beaucoup  plus  grande  qu'on  n'aurait  pu  le  faire  d’a- 
près les  seules  observations  de  leurs  distances  à Jupiter;  car,  ces 
distances  restant  toujours  extrêmement  petites,  leurs  variations 
sont  très-diflicilcs  à apercevoir. 

La  durée  plus  ou  moins  grande  des  éclipses  successives  d’un 
même  satellite,  et  la  sqite  des  positions  dans  lesquelles  elles  arri- 
vent, font  connaître  l'inclinaison  de  son  orbite  et  la  position  de 
ses  nœuds  sur  le  plan  de  l’orbite  de  la  planète.  Ces  résultats  ne 
sont  d’abord  qu’approchés  ; mais  on  les  corrige  peu  à peu  en  les 
comparant  à un  grand  nombre  d'observations;  enfin,  la  suite  de 
cette  comparaison  fait  voir  s'il  est  nécessaire  de  modifier  les  lois 
du  mouvement  circulaire,  pour  représenter  ces  phénomènes,  et 
c’est  ainsi  qu’on  reconnaît  si  l’orbite  du  satellite  que  l’on  considère 
a une  excentricité  sensible. 

On  a reconnu  de  cette  manière  que  l’orbe  du  troisième  satellite 
de  Jupiter  a une  petite  excentricité  ; le  quatrième  en  a une  beau- 
coup plus  sensible  : on  n’en  a pas  reconnu  dans  les  deux  autres. 

On  trouve  un  exposé  très-détaillé  et  très-complet  de  ce  genre  de 
recherches,  dans  le  tome  III,  chapitre  XXXIV,  de  l’ Astronomie 
de  Delambre,  qui  en  avait  fait  un  des  principaux  objets  de  ses  tra- 

32.  . 
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vaux.  On  peut  consulter  aussi,  sur  ce  sujet,  V Astronomie  de  Schu- 
bert, tome  II,  livre  VII.  Je  ne  puis  mieux  faire  que  de  renvoyer  à 
ees  ouvrages,  et  ensuite  au  livre  VIII  de  la  Mécanir/uc  céleste,  les 
lecteurs  qui  veulent  approfondir  ces  belles  théories.  Je  me  borne- 
rai à rapporter  ici  quelques-uns  des  résultats  généraux  qu’elles 
ont  fait  découvrir. 

L54.  I .es  inclinaisons  de  ces  orbites  sur  celles  de  Jupiter  sont 
variables;  leurs  nœuds  et  leurs  périjovrs  sont  en  mouvement:  or» 
entend  par  périjnec  leur  plus  petite  distance  à Jupiter.  Ces  astres 
secondaires  forment  donc  autour  de  leur  planète  une  sorte  de 
monde  ou  de  système  à part,  qui  nous  offre  en  petit  la  représen- 
tation des  changements  qui  s’opèrent  ou  doivent  s’opérer  par  la 
suite  des  siècles  dans  le  mouvement  des  planètes  autour  du  soleil. 

1118.  Indépendamment  de  ces  variations,  les  satellites  de  Jupi- 
ter sont  assujettis  à des  inégalité-s  très-sensibles,  qui  troublent  leur 
mouvement  elliptique  et  rendent  leur  tlu'-orie  fort  compliquée; 
mais  la  théorie  de  l’attraction,  dirigée  par  une  analyse  très-pro- 
fonde due  au  génie  de  J.aplace,  a donné  le  secret  de  tons  ces  écarts. 

I.cs  trois  premiers  satellites,  plus  rapprochés  les  uns  des  autres, 
sont  surtout  liés  dans  leurs  mouvements  par  des  conditions  parti- 
culières extrêmement  remarquables. 

Le  moyen  mouvement  sidéral  du  premier,  plus  deux  fois. celui 
du  troisième,  pris  ensemble,  font  une  somme  qui  est  et  sera  tou- 
jours égale  à trois  fois  celui  du  second.  Il  est  facile  de  vérifier  ce 
résultat  sur  le  tableau  des  révolutions  sidérales  des  satellites,  placé 
à la  fin  de  ce  chapitre  {*). 

Le  même  rapport  a lieu  entre  leurs  moyens  mouvements  syno- 
diques,  qui  sont,  pour  chacun  d’eux,  égaux  à leur  mouvement 
sidéral  diminué  de  celui  de  Jupiter.  Si  l’on  substitue  ces  mouve- 
ments synodiques  dans  les  rapports  précédents,  le  mouvement  tle 
Jupiter  disparaît,  et  la  condition  est  remplie  (**). 


(”)  Mrcaniquc  célrstr , litre  II  , psg.  34a.  et  livre  VIII , chap.  VI. 

("")  En  cITct,  nommons  n',n’,nm  les  moyens  mouvements  sidéraux  du 
premier,  (lu  second  et  du  troisième  satellite,  dans  nue  année  julienne  ; 
désignons  aussi  par  s le  mouvement  sidéral  de  Jupiter  dans  cet  intervalle  ; 
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La  loi  précédente,  relative  aux  moyens  mouvements,  n'influe 
«pie  sur  les  variations  des  longitudes  moyennes  à partir  d’un  in- 
stant donné  ; mais  les  longitudes  moyennes  absolues  sont  elles  - 
mêmes  assujetties  à une  autre  loi  non  moins  remarquable,  qui 
consiste  en  ce  que  la  longitude  moyenne  du  premier  satellite, 
moins  trois  fois  celle  du  second,  plus  deux  fois  celle  du  troisième, 
est  toujours  égale  à la  demi-circonférence.  Cette  relation  s’étend 
également  aux  longitudes  moyennes  synodiques  ou  sidérales.  Il 
est  démontré  par  la  théorie  qtie-ce  rapport  subsistera  toujours,  et 
par  conséquent  les  trois  satellites  ne  pourront  jamais  être  éclipsés 
à la  fois  j car  alors  leurs  longitudes  seraient  égales,  et  la  somme 
ci-dessus  serait  nulle.  Ces  beaux  théorèmes  sont  dus  à l’auteur  de 
la  Mécanique  céleste,  et  ils  sont  au  nombre  des  plus  brillantes 
découvertes  que  l’on  ait  faites  dans  la  théorie  du  système  du 
monde;  mais  il  serait  impossible  d’expliquer  ici  la  méthode  dont 
Laplace  a fait  usage  pour  y arriver. 

liHJ.  Le  grand  éloignement  des  satellites  de  Saturne,  et  la  diffi- 
culté d’observer  leurs  positions,  n’a  pas  permis  de  reconnaître  les 
ellipticités  de  leurs  orbites,  encore  moins  de  déterminer  les  inéga- 
lités auxquelles  ils  sont  peut-être  assujettis.  Il  en  est  de  même  de 
ceux  d’Uranus  : cependant  l’ellipticité  de  l’orbite  du  sixième  sa- 
tellite de  Saturne  est  sensible  aux  observations.  Tout  ce  que  l’a- 
nalyse la  plus  profonde  a pu  faire  découv rir  sur  la  théorie  de  leurs 
u'iouvements,  est  exposé  au  livre  VIII  de  la  Mécanique  céleste, 
chapitres  XVI  et  XVII. 

Le  diamètre  apparent  de  ces  astres  est  si  petit,  qu’on  u’a  pas 
pu  jusqu’à  présent  mesurer  exactement  leur  grosseur.  On  a essayé 
de  l’apprécier  par  le  temps  qu’ils  emploient  à passer  dans  l’ombre 

les  mouvements  synodiques  de»  trois  satellites , c’est-à-dire  leurs  mouve- 
ments par  rapport  à l’axe  de  t’ombre,  seront 

n — s , n — s f n — ij 
cl  comme  on  .1  par  hypothèse 

n'-h2n*’  — 3n*  = o, 

011  aura  donc  aussi 

nr  — j 4-  u ( 1*  * — s ) — 3 ( *"  — j)=o> 

car  s disparait  de  lui -mémo  de  ce  résulta!. 
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rlc  la  planète;  .niais  la  pénombre  qui  entoure  le  cône  de  l'ombre 
•pure  rend  celle  méthode  fort  inrcrtninc,  parce  que  la  Imnière  du 
satellite  s’affaiblit  graduellement  à mesure  qu'il'y  pénètre,  et  repa- 
raît aussi  graduellement  à mesure  qu’il  s’en  dégage;  de  sorte  que 
les  instants  précis  de  l’entrée  et  de  la  sortie  sont  impossibles  à 
saisir  exactement. 

Ilî7.  Kn  observant  avec  beaucoup  de  soin  les  variations  pério- 
diques qu'éprouve  l'intensité  de  la  lumière  des  satellites  de  Ju- 
piter, Herschel  a remarqué  qu’ds  se  surpassent  tour  à tour  en 
clarté.  Il  est  naturel  d’en  conclure  que  certaines  parties  de  leur 
surface  réfléchissent  plus  de  lumière  que  les  autres,  et  alors  les 
époques  du  maximum  ou  du  minimum  de  leur  lumière  doivent  ar- 
river quand  ces  mêmes  parties  de  la  surface  des  satellites  sont 
tournées  vers  nous.  En  comparant  ces  retours  avec  les  positions 
des  satellites  par  rapport  à Jupiter,  Herschel  a trouvé  qu’ils  pré- 
sentent toujours  la  même  face  à cette  planète,  d’où  il  résulte  qu'ils 
tournent  sur  eux-mêmes,  dans  un  temps  égal  à leur  révolution 
autour  de  Jupiter.  Maraldi  avait  déjà  trouvé  le  même  résultat 
pour  le  quatrième  satellite,  d'après  les  retours  d’une  même  tache 
observée  sur  son  disque.  Cette  loi  subsiste  également  pour  le  sep- 
tième satellite  de  Saturne.  Quand  il  est  à l'orient  de  Saturne,  sa 
lumière  s’affaiblit  à un  tel  point,  qu’il  devient  très-difficile  de  l’a- 
percevoir; ce  qui  ne  peut  provenir  que  des  taches  qui  couvrent 
l’hcniisphère  qu'il  nous  présente,  quand  il  se  trouve  dans  cette 
position.  Mais  pour  que  cet  hémisphère  soit  toujours  le  même 
dans  ce  point  de  l’orbite,  il  faut  que  le  mouvement  de  rotation  du 
satellite  soit  exactement  égal  k son  moyen  mouvement  de  révolu- 
tion autour  de  Saturne.  On  verra  plus  loin  que  la  lune  jouit  de  la 
même  propriété  à l’egard  de  la  terre;  ainsi,  il  paraît  par  ce  rappro- 
chement que  l’égalité  des  mouvements  moyens  de  rotation  et  de  ré- 
volution des  satellites  est  une  loi  générale  de  la  nature;  et  il  s’ensuit 
qu’ils  présentent  toujours  la  même  face  èt  leur  planète.  Des  obser- 
vations précises  et  multipliées,  faites  plus  récemment  par  Schroëter, 
mettent  ce  résultat  hors  de  doute. 

IS8.  L'observation  des  éclipses  des  satellites  de  Jupiter  a fuit 
découvrir  un  phénomène  extrêmement  remarquable  : c’est  la 
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transmission  successive  de  la  lumière.  Celte  importante  decou- 
verte est  duc  à Roëmer,  habile  astronome  danois,  qui  est  aussi 
l’inventeur  de  la  lunette  méridienne  et  de  l’équatorial  : il  la  fit 
connaître  en  1675  à l'Académie  des  Sciences  de  'Paris.  Voici  com- 
ment il  constata  ce  fait,  et  comment  les  astronomes  l’ont,  après  lui, 
universellement  confirmé. 

En  comparant  les  époques  successives  auxquelles  les  éclipses  " 
des  divers  satellites  nons  paraissent  s’opérer,  si  l’on  prend  pour 
terme  de  départ  une  de  celles  où  Jupiter  s’est  trouvé  à sa  moyenne 
distance  de  la  terre,  ce  qui  a lieu  à peu  de  chose  près  quand  on  , 
le  voit  en  quadrature  avec  le  soleil,  on  obtient  les  résultats  sui- 
vants. Lorsque  Jupiter  est  en  opposition  avec  le  soleil,  consé- 
quemment à sa  moindre  distance  de  la  terre,  les  éclipses  arrivent 
plus  tôt  qu’elles  ne  devraient  arriver,  d’après  la  durée  des  révo- 
lutions sidérales  des  satellites.  Au  contraire,  vers  les  conjonctions, 
lorsque  Jupiter  est  au  délit  du  soleil,  par  rapport  à la  terre,  elles  > 

arrivent  plus  tard.  Ces  variations  sont  exactement  les  memes  pour 
tous  les  satellites.  On  11e  peut  attribuer  ces  Variations  à des  iné- 
galités qui  auraient  lieu  dans  leur  mouvement;  car,  pat"Veflct 
du  mouvement  de  Jupiter,  les  Oppositions  et  les  conjonctionsré- 
pondenl  successivement  à divers  points  du  ciel  : il  eu  est  de  mente 
des  éclipses  des  satellites  sur  leurs  orbites.  Ce  qui  se  présente 
de  plus  simple,  c’est  d’en  conclure  que  la  lumière  du  soleil, 
réfléchie  par  ces  petits  corps,  ue  se  transmet  pas  subitement  jus- 
qu’à la  terre,  et  qu’elle  emploie  un  temps  sensible  à traverser 
l’orbe  terrestre.  Eu  effet,  si  l’orbe  de  Jupiter  est  concentrique  au  ✓ 

soleil,  comme  les  phénomènes  de  son  mouvement  ne  permettent 
pas  d’en  douter,  il  est  aisé  de  sentir  que  cette  planète  est  beaucoup 
plus  près  de  nous  dans  ses  oppositions  que  dans  ses  conjonctions. 

En  considérant,  pour  plus  de  simplicité,  l’orbite  de  Jupiter  et 
celle  de  la  terre,  comme  des  circonférences  de  cercles,  décrites 
dans  !Yrliptique  autour  du  soleil  S,  fig.  3o,  PI.  fX,  les  distances 
TJ,  TJ'  de  Jupiter  à la  terre,  dans  ces  deux  cas  extrêmes,  diffé- 
reront entre  elles  d’une  quantité  égale  au  diamètre  de  l’orlie  ter- 
restre; ce  qui  donne  la  mesure  du  temps  (pie  la  lumière  emploie  à 
le  parcourir. 
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En  prenant  pour  terme  de  départ  les  éclipses  qui  s’observent 
dans  les  quadratures,  celles  qui  arrivent  près  des  conjonctions 
retardent  d’environ  ii4>",2  {16'  26"  sexagésimales)  sur  celles 
qui  ont  lieu  dans  les  oppositions;  il  s’ensuit  que  la  lumière  em- 
ploie tout  ce  temps  pour  traverser  l’orbe  solaire,  et  elle  emploie 
seulement  la  moitié  de  cet  intervalle,  ou  fi  (8'  i3"  sexagési- 
males) pour  venir  du  soleil  jusqu’à  nous.  Les  observations  faites 
dans  toutes  les  autres  distances  relatives  de  Jupiter  à la  terre  s’ac- 
cordent si  bien  avec  cette  hypothèse,  et  cette  hypothèse  satisfait  si 
pleinement,  si  exactement  aux  observations,  qu’il  est  impossible 
de  la  révoquer  en  doute. 

1159.  Les  observations  des  satellites  de  Jupiter  sont  extrême- 
ment utiles  pour  déterminer  les  longitudes  terrestres.  Le  mouve- 
ment très-rapide  de  ces  astres  donne  lieu  à des  éclipses  fré- 
quentes, dont  on  calcule  d’avance  les  époques  pour  les  inscrire 
dans  les  Ephèmèrides.  Les  Tables  des  satellites  de  Jupiter,  con- 
struites par  Dclambre  sur  la  théorie  de  Laplace,  et  d’après  un 
nombre  d’observations  immense,  ne  laissent  rien  à désirer  pour 
cet  objet.  En  comparant  ces  époques,  calculées  pour  le  méridien 
de  Paris,  avec  les  résultats  de  l’observation  immédiate,  faite  dans 
un  autre  lieu,  à une  heure  déterminée,  on  en  peut  conclure  la 
différence  des  longitudes,  d’après  celle  des  temps.  La  méthode  est 
la  même  que  pour  les  éclipses  de  lune,  ainsi  que  nous  l’expose- 
rons plus  tard;  malheureusement  on  n’en  peut  pas  faire  usage  à la 
mer.  Les  lunettes  nécessaires  pour  apercevoir  ces  petits  astres 
sont  trop  longues  pour  qu’on  puisse  s’en  servir  à bord,  à cause 
de  l’instabilité  du  vaisseau  ; mais  ces  observations  peuvent  être 
fort  utiles  au  navigateur  dans  ses  relâches. 

160.  Conformément  à la  marche  que  nous  avons  suivie  dans  la 
théorie  des  planètes,  j’ai  réuni,  dans  le  tableau  suivant,  les  dis- 
tances moyennes  des  satellites  à leurs  planètes  respectives,  et  leurs 
révolutions  sidérales.  Ce  tableau  est  tiré  de  Y Exposition  du  Système 
du  Monde,  édition  de  1824*  et  je  l’ai  complété  par  les  résultats 
obtenus  depuis.  Ce  même  tableau  est  inséré  dans  Y Annuaire  du 
Bureau  des  Longitudes,  d’après  la  rédaction  de  M.  Laugier. 
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CHAPITRE  VIII. 

De  l’aberration. 

101.  lin  exposant  le  phénomène  de  la  nutation  de  l’axe  terres- 
tre, tome  IV,  pag.  397,  j’ai  annoncé,  par  avance,  celui  <|ui  va 
nous  occuper,  et  j’ai  dit  en  ipioi  il  consiste.  Tous  deux  ont  été 
découverts  par  Bradley.  Mais  Y aberration  fut  le  premier  des  deux 
qu’it  constata , parce  qu’il  est  le  plus  sensible,  et  que  sa  période 
d’accomplissement  n’embrasse  qu’une  année,  tandisque  la  nutation, 
dont  l'cITet  est  beaucoup  moindre , emploie  19  ans  à s’accom- 
plir; de  sorte  (pie  les  variations  cpii  en  résultent  dans  les  positions 
apparentes  des  astres,  étant  à la  fois  plus  faibles,  et  plus  lentes, 
sont  moins  aisément  aperçues.  Bradley  reconnut  aussi  que  l’a- 
berration est  un  phénomène  purement  optique  , qui  s’explique  et 
se  représente  avec  une  exactitude  rigoureuse  , en  considérant  la 
vision  des  objets  célestes  , comme  opérée,  à chaque  instant,  sui- 
vant la  résultante  des  deux  vitesses  de  la  lumière,  et  de  la  tenu 
dans  son  orbite  propre.  Cette  conception  est  très-facile  à réduire 
en  calcul  dans  l’hypothèse  de  l'émission  de  la  lumière,  qui  con- 
siste à la  supposer  composée  de  corpuscules  matériels  d’une  té- 
nuité infinie,  lesquels  sont  émis  en  tous  sens  par  les  corps  qui 
nous  paraissent  lumineux,  en  recevant  d’eux  une  impulsion  qui 
les  fait  se  propager  dans  le  vide  avec  la  vitesse  de  transport  indi- 
quée par  les  éclipses  des  satellites  de  Jupiter.  Suivant  une  autre 
hypothèse  imaginée  par  Huyghens  , et  dont  le  génie  de  t’resnel  a 
su  tirer  l'explication  d’une  multitude  de  phénomènes  qui  échappent 
jusqu’ici  à la  première,  la  sensation  de  la  vision  s'opère  dans  nos 
yeux,  non  par  le  choc  de  molécules  matérielles,  mais  par  les  ébran- 
lements que  leur  impriment  les  ondulations  excitées  dans  un  éther 
excessivement  élastique,  répandu  dans  tout  l’espace  et  pénétrant 
tous  les  corps,  lequel  serait  mis  en  vibration  par  ceux  qui  nous 
paraissent  lumineux.  Comme  le  phénomène  astronomique  dont 
nous  avons  ici  à nous  occiqier,  s’interprète  et  se  calcule  avec  une 
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simplicité  extrême,  dans  l’hypothèse  de  l’émission  , je  la  lui  appli- 
querai de  préférence. 

162.  Selon  cette  hypothèse  , la  sensation  de  la  vue  est  produite 
par  une  sorte  de  pression  ou  de  choc  des  molécules  lumineuses 
sur  la  membrane  nerveuse  qui  tapisse  le  fond  de  l’oeil , et  que  l’on 
nomme  la  rétine,  La  direction  suivant  laquelle  ces  molécules 
viennent  frapper  le  globe  de  l’œil,  détermine  la  ligne  droite  sur 
laquelle  nous  rapportons  l'objet  dont  elles  émanent;  et  si  la 
série  tics  molécules , qui  compose  le  rayon  lumineux , a été  infle-  ‘ 
chie  dans  sa  roule  par  une  cause  quelconque,  nous  supposons 
les  objets  placés  sur  le  prolongement  de  leur  dernière  direction  ; • 

c’est  ce  qui  arrive  dans  les  réfractions  atmosphériques. 

Concevez  maintenant  qu’un  observateur  en  repos  reçoive  des 
rayons  lumineux  qui , partant  des  objets,  arrivent  à son  œil  en 
ligne  droite,  cet  observateur  verra  les  objets  sur  le  prolongement 
de  ces  rayons,  et  à leur  véritable  place.  Mais  s’il  est  lui-même  en 
mouvement,  et  si  sa  vitesse  est  assez  grande  pour  être  comparable 
à celle  de  la  lumière,  quoiqu'elle  puisse  être  beaucoup  moindre, 
l’œil,  par  l’effet  de  ce  mouvement , choquera  les  molécules  lumi- 
neuses qui  arriveront  vers  lui  ; il  éprouvera  donc  à son  tour  un 
choc  ou  une  pression  composée  de  la  vitesse  de  la  lumière  et  de 
la  sienne  propre,  dirigée  en  sens  contraire.  Par  l’effet  de  cette 
composition,  les  molécules  lumineuses  lui  sembleront  arriver  à 
son  œil  dans  une  direction  différente  de  celles  qu’elles  ont  réelle- 
ment. 

Ainsi,  lorsqu’une  balle  de  paume  est  lancée  avec  beaucoup  de 
vitesse  sur  la  raquette  du  joueur,  qui  la  repousse  fortement,  la 
direction  qu’elle  prend  après  le  choc  se  compose  de  celle  qu’elle 
avait  d’abord  reçue,  et  de  celle  qui  lui  a été  ensuite  imprimée. 

Le  mouvement  de  la  terre  , s’il  est  réel , doit  produire  un  effet 
semblable  sur  la  lumière  lancée  par  les  astres-  L’impression  de 
celte  lumière  sur  nos  yeux  ne  doit  pas  se  faire  suivant  la  direction 
réelle  des  rayons  lumineux.  C’est  en  effet  ce  qui  arrive;  et  ce  phé- 
nomène s’a|y>elle  l'aberration  de  la  lumière.  Cherchons  à en  pré-  . 
voir,  à en  mesurer  exactement  les  diverses  circonstances. 

Le  problème  envisage  de  la  manière  la  plus  générale , consiste 
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en  ceci  : L’astre  et  l’observateur  étant  tous  deux  en  mouvement, 
suivant  des  lois  quelconques  données , déterminer  à chaque  in- 
stant l’angle  formé  par  les  rayons  visuels  menés  au  lieu  apparent 
de  l’astre  et  à son  lieu  réel. 

Pour  commencer  par  le  cas  le  plus  simple,  supposons  d'abord 
que  l’astre  est  immobile  et  que  la  terre  seule  est  en  mouvement. 
Soit  donc,  h un  instant  quelconque,  S l’astre  , T la  terre,  fig.  3i, 
l’un  et  l’autre  étant  considérés  comme  des  points.  Le  rayon 
visuel  ST  représente  la  direction  suivant  laquelle  la  lumière 
de  l’astre  parvient  réellement  à la  terre.  Mais  l’observateur  ne 
verra  point  l’astre  sur  cette  direction;  car  étant  lui-même  en 
mouvement  suivant  la  ligne  TT',  il  choque  la  molécule  lumineuse 
avec  toute  sa  vitesse  , à l’instant  où  elle  lui  parvient  ; et  comme  il 
se  croit  lui-même  en  repos,  il  attribue  cet  effet  à un  mouvement 
propre  de  la  lumière  en  sens  contraire.  De  là  résulte  pour  l’ob- 
servateur une  sensation  composée  de  la  vitesse  réelle  de  la  molé- 
cule suivant  la  direction  ST,  et  de  celle  qu’il  lui  suppose  suivant 
la  direction  T/,  opposée  au  mouvement  de  la  terre.  Cette  compo- 
sition de  mouvements  produit  sur  l'œil  une  impression  exacte- 
ment semblable  à celle  qu’il  aurait  éprouvée  s’il  eut  été  immobile 
et  que  la  molécule  lumineuse  l'eût  choqué  suivant  la  résultante 
des  deux  vitesses.  Ainsi,  pour  obtenir  la  direction  apparente  du 
rayon  visuel  TS',  il  faut , selon  le  principe  de  la  composition  des 
forces,  prendre  sur  le  prolongement  du  rayon  réel  ST,  et  à partir 
du  point  T,  une  ligne  Tr  qui  représente  la  vitesse  propre  de  la 
lumière;  prendre  ensuite  sur  la  direction  T t du  mouvement  de  la 
terre,  et  en  sens  contraire  de  ce  mouvement,  une  ligne  Tr  qui 
représente  sa  vitesse  ; et  enfin  , sur  les  droites  T s , Tf , construire 
le  parallélogramme  RrTj.  La  diagonale  RTS'  de  ce  parallélo- 
gramme, étant  indéfiniment  prolongée,  indiquera  la  direction 
apparente  du  rayon  lumineux,  à l’instant  où  l’observateur  le 
reçoit;  et  l’angle  STS',  formé  par  cette  diagonale  avec  le  rayon 
visuel  réel , sera  l’abei  ration  que  la  lumière  éprouve  en  vertu  du 
mouvement  de  la  terre. 

Passons  maintemenl  au  cas  général  où  l’observateur  et  l’astre 
sont  l’un  et  l’autre  en  mouvement.  Voyez,  /ig.  3?.  Supposons  qu’à 
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l'instant  où  l’observateur  reçoit  l’impression  du  rayon  lumineux, 
T soit  le  lieu  de  la  terre  et  S le  lieu  réel  de  l’astre  ; alors  TS  sera  le 
ravon  visuel  réel.  Mais  la  molécule  lumineuse  qui  parviendra  dans 
cet  instant  à la  terre  n’aura  point  été  lancée  suivant  cette  direction  ; 
car,  à cause  de  la  transmission  successive  de  la  lumière,  lorsque 
l’astre  se  trouve  en  S,  la  lumière  qii’il  émet  en  ce  point  ne  par- 
vient en  T qu’apres  un  certain  intervalle  de  temps.  Pour  trouver 
le  point  S'  d’où  est  parti  le  rayon  lumineux,  qui  arrive  en  T à la 
terre  à l’instant  où  l’astre  se  trouve  en  S,  il  faut  reculer  un  peu  en 
arrière  sur  son  orbite , et  y prendre  l’arc  SS'  égal  au  chemin  que 
fait  l’astre  pendant  le  temps  que  la  lumière  emploierait  pour  par- 
courir la  distance  ST  en  vertu  de  son  seul  mouvement  d’émission. 
En  effet , lorsque  l’astre  se  trouve  en  S',  la  molécule  lumineuse 
qu’il  lance,  suivant  la  direction  S' R'  parallèle  à ST,  est  animée  de 
deux  vitesses:  l’une  est  le  mouvement  de  l’astre,  suivant  la  direction 
S'S;  l’autre  le  mouvement  de  transmission  de  la  lumière,  suivant 
S' R',  égal  et  parallèle  à ST.  Ces  deux  vitesses  peuvent  être  repré- 
sentées par  les  lignes  droites  S'S  et  S' R',  puisque  ces  lignes  ex- 
priment leurs  elfcts  dans  le  même  intervalle  de  temps.  Par  consé- 
quent, si  l’on  construit  sur  ces  droites  le  parallélogramme  S'SR'T, 
le  mouvement  réel  et  absolu  de  la  molécule  lumineuse  se  fera  sui- 
vant la  direction  S'T,  et  elle  parviendra  en  T à la  terre  à l’instant 
où  l’astre  sera  parvenu  en  S sur  son  orbite. 

Cette  construction  suppose  que  l’arc  S'S  est  assez  petit  pour 
qu’on  puisse  le  considérer  comme  rectiligne.  Mais  dans  tous  les 
cas  que  présente  le  système  du  monde  , la  marche  des  astres  est  si 
lente , comparativement  A la  vitesse  de  la  lumière , que  la  supposi- 
tion précédente  ne  peut  entraîner  aucune  erreur. 

Si  l’on  veut  effectuer  cette  composition  de  vitesses  autour  du 
point  T,  comme  dans  le  premier  cas  que  nous  avons  considéré 
d’abord , il  faudra  mener  par  ce  point  une  ligne  Tr'  parallèle  à 
l’orbite  S'S  de  l’astre , c’est-à-dire  à la  direction  de  sa  tangente  en 
S',  et  dirigée  dans  le  sens  de  son  mouvement  propre.  Sur  ce  pro- 
longement on  prendra  une  ligne  droite  T / pour  représenter  la 
vitesse  de  l’astre  en  S';  on  prolongera  de  même  la  direction  ST  du 
rayon  visuel  mené  au  lieu  réel  de  l’astre;  et  sur  ce  prolongement 
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ou  prendra  une  ligne  T s pour  représenter  la  vitesse  de  transmission 
de  la  lumière.  On  construira  sur  ces  droites  le  parallélogramme 
riTs',  et  sa  diagonale  r T prolongée  donnera  la  direction  réelle  du 
rayon  lumineux , qui  parvient  en  T à la  terre  au  moment  où 
l’astre  se  trouve  en  S. 

Maintenant  la  molécule  lumineuse  venue  en  T,  suivant  la  direc- 
tion S'T,  est  choquée  par  l’observateur  avec  toute  la  vitesse  du 
mouvement  delà  terre;  et  cette  sensation  composée  fait  que  l’ob- 
servateur ne  voit  pas  l’astre  en  S'  sur  la  direction  réelle  du  rayou 
lumineux , mais  en  avant  de  cette  direction  , et  par  exemple  en  S". 
11  est  évident  que  ce  cas  rentre  dans  celui  que  nous  avons  examiné 
d’abord  relativement  aux  astres  fixes.  Pour  trouver  la  direction 


du  rayon  apparent  TS",  il  faut  composer  la  résultante  T r,  qui 
indique  la  direction  réelle  du  rayon  lumineux,  avec  la  vitesse 
/T  de  la  terre  prise  en  sens  contraire  ; ou  , ce  qui  revient  au  même, 
il  faut  en  définitive  composer  ensemble  autour  du  point  T les  trois 
vitesses  T.v,  Tr'  Tf,  de  la  lumière,  de  l’astre  et  de  la  terre;  les 
deux  premières  étant  prises  dans  leur  direction  naturelle,  la  troi- 
sième dans  une  direction  opposée.  La  résultante  de  ces  trois  vi- 
tesses exprimera  la  direction  TR  du  rayon  apparent;  et  l’angle 
STS"  formé  par  ce  rayon  avec  la  ligne  TS,  menée  au  même  instant 
de  l’œil  de  l’observateur  au  lieu  réel  de  l’astre,  sera  l’aberration 
que  la  lumière  éprouve. 

C.lierchons  maintenant  à réunir  tous  les  éléments  de  ce  calcul,  et 
comparons  ensuite  les  résultats  avec  l’observation. 

Il  est  prouvé  par  les  éclipses  «les  satellites  de  Jupiter  que  la 
lumière  emploie  571"  de  temps  décimal  pour  parcourir  le  rayon 
moyen  de  l’orbe  terrestre;  ce  serait  8'  i3"  en  temps  sexagésimal. 
Pour  plus  de  simplicité,  nous  supposerons  d’abord  cet  orbe  cir- 
culaire , et  nous  ferons  abstraction  des  inégalités  du  mouvement 
annuel.  Dans  l’hypothèse  que  nous  examinons  ici , nous  devons 
■attribuer  ce  mouvement  à la  terre  ; or,  en  571"  de  temps,  elle  dé- 


crira sur  son  orbite  un  petit  arc  égal  h ■ ou  62", 5,  à 

•JUJ  ^ ) 2DOjU 


raison  de  ^on”  pour  une  révolution  sidérale.  La  vitesse  de  la  terre 


est  donc  à celle  de  la  lumière  comme  ce  petit  arc  est  au  rayon  , 
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puisque  l’un  et  l'autre  sont  parcourus  dans  le  même  temps,  c'est- 
à-dire  comme  62", 5 est  à 636619",  77,  valeur  du  rayon  con- 
vertie en  secondes  décimales. 

Ainsi,  en  supposant  la  direction  primitive  de  la  lumière  perpen- 
diculaire au  rayon  terrestre,  comme  elle  le  serait,  par  exemple,  si 
l’étoile  était  située  au  pôle  de  l’écliptique  et  à une  distance  infinie, 
la  direction  du  ravon  dévié  sera  l'hypoténuse  d’un  triangle  rec- 
tangle, dont  un  des  côtés,  dirigé  perpendiculairement  à l’éclipli- 
qne,  aura  pour  longueur  6366 19,' 7 7 ; et  l’autre  situé  dans  ce  plan 
sera  exprimé  par  62,5,  de  sorte  que  l’angle  d’aberration  aura 

. . 62“, 5 , 

pour  tangente  trignnometrinuc  — ; et  comme  le  deno- 

6366ii)  , 77 

mina  leur  est  le  rayon  réduit  en  secondes,  on  voit  que  la  valeur 
de  l’angle  lui-même  sera  encore  62",  5.  C'est  la  plus  grande  qu’il 
puisse  avoir.  Un  calcul  semblable  établi  sur  le  principe  de  la  com- 
position des  forces,  suffit  pour  déterminer  la  quantité  de  l’aberra- 
tion dans  tous  les  autres  ras. 

A mesure  que  la  terre  parcourt  son  orbite  en  tournant  autour 
du  soleil , et  changeant  sans  cesse  de  direction  , elle  doit  toujours 
chasser, devant  elle  le  rayon  lumineux,  qui  change  ainsi  conti- 
nuellement de  direction  avec  elle.  Il  en  résulte  donc  que  nous  ne 
voyons  jamais  les  astres  à leur  véritable  place;  que  par  l’effet  de 
cette  illusion  leur  lieu  apparent  doit  osciller  autour  de  leur  lieu  , 
vrai  , et  que  la  période  de  ces  oscillations  doit  être  exactement 
d’une  année. 

Le  mouvement  de  rotation  de  la  terre  doit  produire  des  effets 
analogues;  mais  ce  mouvement  étant  soixante  fois  plus  faible , à 
l’équateur  même  , que  celui  de  révolution  autour  du  soleil,  l’effet 
qui  en  résulte  doit  être  beaucoup  moins  sensible  , et  par  consé- 
quent nous  pouvons  nous  dispenser  d’y  avoir  égard  dans  ces  pre- 
mières considérations. 

105.  Voilà  des  phénomènes  très- remarquables,  qui  sont  des 
conséquences  nécessaires  du  mouvement  annuel  de  la  terre;  voyons 
si  les  observations  les  confirment. 

Elles  s’y  accordent  très-exactement.  Toutes  les  étoiles  semblent 
en  effet  décrire  annuellement,  dans  le  ciel,  de  petites  ellipses  dont 
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les  dimensions  sont  précisément  celles  qui  résultent  de  la  théorie 
précédente. 

Pour  vérifier  ce  fait,  il  faut  observer  chaque  mois  la  déclinaison 
d’une  étoile  et  son  ascension  droite,  et  en  soustraire  les  change- 
ments qui  sont  dus  à la  précession  et  à la  nutation.  Si  l'étoile  n'a 
pas  de  mouvement  propre,  soit  réel,  soit  apparent,  on  doit,  après 
ces  corrections,  la  retrouver  constamment  à la  même  place;  or, 
c’est  ce  qui  n’arrive  jamais. 

Voici,  par  exemple,  les  variations  en  déclinaison  et  en  as.'en- 
sion  droite  de  trois  étoiles  très-brillantes.  Régulas,  la  Chèvre  et  la 
Lyre , observées  à Paris,  de  mois  en  mois,  pendant  une  année.  Le 
signe  -t-  indique  un  accroissement,  le  signe  — une  diminution. 


de  l'a»ccn»ion  droite. 

CliRCIMIST 

de  la  dé«.linai*on . 

Itégulu*. 

La  C.lièv. 

l a Lyre. 

Résolu*. 

La  Cbèv 

I-a  Lyre. 

U 

U 

If 

ff 

U 

tt 

i temps,  ou os. 

0,0 

0,0 

0,0 

o,n 

0,0 

0,0 

I s. 

- >3,* 

— 40,1 

-t-  4°, 4 

4-  8,3 

- 8,6 

■+•  4.9 

’J  s. 

- 53,o 

- «3,9 

4-73,5 

4-  19,1 

- ’o,7 

4-  22,8 

Solstice  d’été 3 s. 

— 8a  ,2 

- «4,8 

4-  87,0 

4-  29,6 

- 33,3 

-t-  4!).° 

4 s. 

— io3,o 

- 43,’ 

4-  81 ,5 

4-  36,7 

- 4’.*' 

4-  76,8 

5 s 

— iog.6 

- 4,0 

4-  56,2 

4-  38,g 

- 4fi,G 

-t-  98.4 

: Equinoxe  d'automne,  fis. 

— 100,0 

•+•  4»,: 

4-  18,5 

4-  35,2 

- 43,8 

4- 1 o3  ,o 

7*. 

— 76,8 

-t-  8i,i 

— at.9 

4-  26,8 

— 35,2 

4-io3,o 

8 s. 

— 46.9 

-t-io5,a 

- 54,o 

4-  16,0 

— a3,i 

4-  83,2 

Solstice  d’biw g s. 

— 17,0 

4-106,2 

- 68,5 

4-  5,6 

— io,5 

4-  5g ,0 

IO  s. 

“H  3,1 

4-  84, a 

— fia  ,9 

— 1 ,5 

- t,’ 

-t-  3i,t 

11  s. 

-t-  9, fi 

4-  45,4 

- 37,6 

- 3,7 

4-  2,8 

-1-  9.6 

1 3 S. 

0,0 

0,0 

0,0 

0,0 

0,0 

0,0 

( •)  Ot  équinoir  r*t  pris  pour  point  de  départ;  rl  In»  aerroivaement*  de  la  déc!inai»<tit  et 
de  l'ascension  droite  de  l'astre  sont  compté*  à partir  des  valeur*  qu'elle*  avaient  aloi*. 


Chaque  observation,  représentée  par  les  nombres  de  ce  tableau, 
est  un  milieu  entre  celles  de  plusieurs  jours  consécutifs,  J’ai  choisi 
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des  «-toiles,  comme  la  Chèvre  et  la  Lyre,  <|iii  passent  au  méridien 
près  du  zénith  de  Paris,  afin  que  l’irrégularité  des  réfractions  ne 
puisse  pas  être  regardée  comme  une  cause  possible  des  change- 
ments dans  les  déclinaisons.  Quant  aux  variations  de  l'ascension 
droite,  elles  sont  déterminées  d’après  les  passages  des  étoiles  au 
méridien  ; et  pour  qu’on  ne  puisse  pas  en  attribuer  les  changements 
à des  erreurs  d’observation,  j’ai  choisi  di  s étoiles  où  ces  variations 
sont  en  sens  contraire;  en  sorte  qu’il  est  absolument  impossible 
* «le  les  révoquer  en  doute. 

104.  Pour  rendre  leur  marche  plus  sensible  et  plus  facile  à 
saisir,  construisons  la  courbe  qu'elles  représentent.  Ces  variations 
étant  très-faibles,  la  courbe  ne  peut  avoir  qu’une  petite  étendue; 
on  peut  donc  la  projeter  sur  la  concavité  du  ciel,  comme  sur  une 
surface  plane.  Alors  chaque  position  de  l'étoile  se  trouvera  rap- 
portée à deux  coordonnées  rectangulaires,  ayant  pour  origine  lu 
position  apparente  de  l’étoile  à l’instant  de  l’équinoxe  que  nous 
avons  pris  pour  point  de  départ.  L’une  de  ces  coordonnées  sera 
le  chaogement  de  déclinaison  depuis  cet  instant;  l’autre  sera  la 
différence  d’ascension  droite  , reportée  à la  hauteur  de  l’origine 
des  coordonnées,  c’est-à-dire  multipliée  par  le  cosinus  «le  la  «lc- 
clinaison  de  l’étoile (*).  C’est  ainsi  que  nous  en  avons  agi  pour 
calculer  la  petite  ellipse  de  nutation. 

Cette  construction  donne  les  fig.  33,  34,  35.  Ce  sont  des  ellipses 
plus  ou  moins  aplaties  , et  dont  les  inclinaisons  sont  différentes. 
Celle  de- la  Lyre  ressemble  presque  à un  cercle  ; celle  de  la  Chèvre 
est  très-sensiblement  aplatie,  et  celle  de  Régulus  est  presipie  une 
ligne  droite.  Mais  la  longueur  de  leur  grand  axe  est  toujours  la 
m«hne,  et  égale  à 125  secondes  décimales. 

En  comparant  ces  résultats  avec  les  latitudes  des  étoiles,  on  voit 

. - < » 


(*)  Voici  quelles  étaient,  en  1800,  les  déclinaisons  moyennes  dis  troi* 
étoiles  que  nous  avons  prises  pour  exemple  : 

Régulus 1 4°,  3 7 72 

La  Chèvre  5 o ,863o 

La  Lyre  42,89^7 

23 
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que  l'aplatissement  de  l'ellipse  augmente  à mesure  que  l’étoile  est 


plus  près  du  plan  de  l'écliptique. 

Kn  effet,  la  Lyre  a pour  latitude,  en  1800 68", 6062 

la  Chèvre 25°,4o25 

Régulas ...  o",5oc)2 


la  première  est  donc  fort  élevée  au-dessus  du  plan  de  l’écliptique; 
la  dernière  est  presque  comprise  dans  ce  plan. 

1615.  Ces  résultats  sont  parfaitement  d'accord  avec  la  théorie  * 
déduite  du  mouvement  de  la  terre.  En  effet,  dans  sel  te  hypothèse, 
soit  x'  T"  T*  l’ellipse  décrite  annuellement  par  la  terre  autour 
du  soleil  représenté  par  S,  fîg  36.  Désignons  par  E le  lieu  vrai 
d’une  étoile  placée  à une  hauteur  quelconque  au-dessus  du  plan 
de  l'écliptique,  qui  est  ici  celui  de  la  figure.  Les  rayons  lumineux 
ET',  ET",  ET'",  venus  de  cette  étoile  à divers  points  T',  T",  T",  de 
l’orbe  terrestre,  pourront  être  supposés  parallèles  entre  eux  ; car 
cet  orbe  vu  de  l’étoile  sous-tendrail  un  si  petit  angle,  qu’on  peut  le 
regarder  comme  un  point.  Cela  posé,  quand  la  terre  est  en  T', 
quelle  est  la  position  du  rayon  apparent?  Pour  l’obtenir,  il  faut 
d’abord,  comme  nous  l’avons  déjà  expliqué,  prendre  sur  la  direc- 
tion réelle  du  rayon  une  ligne  droite  T'c  qui  représente  la  vitesse 
propre  de  la  lumière;  puis  du  point  r,  parallèlement  à la  direc- 
tion TV  du  mouvement  de  la  terre,  il  finit  mener  une  ligne  ce', 
qui  en  représente  la  vitesse;  et  la  diagonale  Te'  sera  la  direction 
apparente  du  rayon  lumineux.  Si  l’on  répète  la  même  construction 
quand  la  terre  se  trouve  en  T"  ou  en  T”  sur  son  orbite,  la  longueur 
et  la  direction  des  lignes  T"e,  T *>,  qui  représentent  la  vitesse  de  la 
lumière,  seront  les  mêmes  que  tout  à l'heure  ; mais  la  direction  et 
la  grandeur  des  lignes  ce',  cc" , qui  représentent  les  vitesses  de  la 
terre,  changeront,  puisque  la  direction  et  la  vitesse  du  mouvement 
de  la  terre  varient  dans  les  différents  points  de  l'orbe  terrestre. 
Seulement  ces  droites  resteront  toujours  parallèles  à l’écliptique  , 
parce  que  la  direction  du  mouvement  de  la  terre  est  toujours  com- 
prise dans  ce  plan.  Les  rayons  apparents  formeront  ainsi  autour 
du  rayon  réel  TE,  T”E,  T" E , une  surface  conique  qui  aura  cc 
rayon  pour  axe,  et  dont  la  base,  parallèle  à l’écliptique,  sera  une 
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■courbe  plane,  ovale,  dont  les  rayons  vecteurs  seront  les  vitesses  de 
la  terre  dans  son  orbite.  Si  l’on  se  borne  à la  première  puissance 
de  l'excentricité  de  l’orbe  terrestre,  ce  qui  stifOt  toujours  pour  le 
calcul  de  l’aberration,  la  courbe  des  vitesses,  construite  de  celle 
manière,  est  une  ellipse  semblable  à celle  que  la  terre  décrit;  mais 
elle  est  située  à angles  droits  sur  cette  dernière.  Elle  a pour  foyer 
le  lieu  moyen  de  l’étoile;  et  son  sommet  le  plus  rapproché  du  foyer, 
ou  ce  qu’on  pourrait  appeler  son  périastre,  étant  vu  du  lieu  moyeu 
de  l’étoile,  a sa  longitude  égale  à celle  de  l’aphélie  de  l’orbe  ter- 
restre augmentée  d’un  angle  droit.  Cette  même  ellipse  sert  évidem- 
ment de  base  à tous  les  cônes  de  rayons  visuels  apparents , quelle 
que  soit  la  position  de  l’étoile  à laquelle  ils  appartiennent;  mais  la 
section  de  ces  cônes  perpendiculairement  à leur  axe,  section  qui 
représente  l’orbite  apparente  de  l’étoile  vue  de  la  terre,  varie  avec 
leur  obliquité  sur  l’écliptique.  Si  l’on  se  borne  à la  première 
puissance  de  l’excentricité  de  l’orbe  terrestre , cette  intersection 
est  encore  une  ellipse  dont  le  grand  axe  est  parallèle  au  plan  de 
l’écliptique  et  constant  pour  toutes  les  étoiles.  L’angle  visuel  qu’il 
sous-tend  sur  la  sphère  céleste  est  égal  à 1 25",  c’est-à-dire  double  de 
la  plus  grande  valeur  de  l’aberration.  Le  petit  axe  de  l’ellipse  est 
au  grand  axe  comme  le  sinus  de  la  latitude  de  l'étoile  est  au  rayon. 
L’étoile  paraît  sur  le  grand  axe  de  son  ellipse,  quand  l’axe  du  cône 
devient  perpendiculaire  à la  direction  de  la  vitesse  de  la  terre. 
Elle  parait  sur  son  petit  axe,  lorsque  l'axe  du  cône  fait  le  plus  petit 
angle  possible  avec  celte  vitesse;  ce  qui  arrive  quand  la  direction 
du  mouvement  de  la  terre  devient  parallèle  au  cercle  de  latitude 
mené  par  l’étoile.  Si  l’on  fait  abstraction  de  l'excentricité  de  l’orbe 
terrestre,  la  direction  de  la  vitesse  de  la  terre  est  toujours  perpen- 
diculaire au  rayon  vecteur  mène  de  la  terre  au  soleil.  Alors  l'étoile 
se  trouve  sur  le  grand  axe  de  son  ellipse  quand  elle  est  en  oppo- 
sition ou  en  conjonction  avec  le  soleil  ; et  elle  paraît  sur  le  petit 
axe  dans  les  quadratures,  quand  sa  longitude  diffère  de  celle  du 
soleil  de  100°.  En  généralisa  position  apparente  pour  un  instant 
quelconque  peut  être  facilement  assignée,  d’après  la  théorie  prece- 
dente, et  le  résultat  se  trouve  constamment  conforme  aux  obser- 
vations. 
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Nous  avons  déjà  remarque  plusieurs  lois  que  , lorsqu’une  lui 

simple,  et  susceptible  dï-re  exprimée  par  un  énoncé  matliemat.- 
nue,  satisfait  à un  grand  nombre  d’observations  indépendantes  les 
unes  des  autres,  en  ne  présentant  que  des  écarts  tres-pel.ts  et 
irréguliers,  cette  loi  peut  être  regardée  comme  plus  exacte  que  les 
observations  mêmes,  et  doit  être  employée  à les  corriger.  Le  phé- 
nomène de  l'aberration  est  dans  ce  cas.  Puisqu’il  accorde  si  b.e» 
toutes  les  observations  des  étoiles,  nous  ne  pouvons  douter  de  son 
existence.  Alors,  en  le  regardant  comme  démontre,  il  faut  conclure 
s i mesure  exacte  des  observations,  non  pas  d’une  seule,  mais  d un 
très-grand  nombre,  alin  «pic  les  erreurs  qu’elles  comiiorten.se 
compensent  et  s’affaiblissent  dans  le  résultat  moyen. 

Pour  parvenir  à ce  but,  il  faut  partir  «lu  fait  de  l’aberration,  et 
de  sa  cause  maintenant  connue.  Puis,  sur  ces  données,  il  faut  éta- 
blir les  formules  qui  expriment  les  mouvements  apparents  d une 
étoile  quelconque,  dont  la  position  est  donnée.  On  trouvera,  dans 
une  note  placée  à la  fin  de  ce  chapitre,  le  calcul  de  ces  formules, 
fondé  sur  le  seul  principe  de  la  composition  des  forces. 

Mais  on  n’a  encore  ainsi  que  la  loi  de  ces  variations;  il  reste  a 
déterminer  leur  valeur  absolue  et  numérique.  Car,  qumqu’on  puisse 
bien,  ainsi  «pie  nous  l’avons  fait  d’abord,  la  conclure  de  la  vitesse 
de  la  terre  comparée  à celle  de  la  lumière,  telle  que  la  donnent  es 
éclipses  des  satellites  de  Jupiter,  toutefois,  comme  cela  suppose  les 
mouvements  de  ces  astres  parfaitement  connus,  on  pourrait  con- 
server quelque  doute  sur  l’exactitude  des  résultats  obtenus  de  cette 
manière.  Voyons  donc  à déduire,  des  seules  observations  d étoiles, 

la  quantité  absolue  de  l'aberration. 

Pour  cela  or.  renverse  le  problème.  On  suppose  que  les  change- 
ments des  lieux  apparents  de  plusieurs  étoiles  en  déclinaison  et  en 
ascension  droite  aient  été  exactement  observes.  On  «gale  ces  ré- 
sultats aux  expressions  algébriques  qui  les  représentent,  suivant  la 
théorie;  alors  la  quantité  absolue  de  l’aberration  est  seule  incon- 
nue , et  chaque  équation  de  ce  genre  suffit  pour  la  déterminer. 
Mais  pour  éluder  les  petites  erreurs  que  les  observations  compor- 
tent, on  forme  un  grand  nombre  d équations  de  ce  guire,  plusi.urs 
milliers  par  exemple,  et  on  prend  le  milieu  entre  tons  Us  résultats 
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On  sent  aussi  que  pour  plus  d'exactitude  les  changements  ohs?rvés 
doivent  être  les  plus  grands  possibles  parmi  ceux  que  chaque  étoile 
éprouve. 

Telle  fut  la  marche  que  suivit  le  célèbre  astronome  Bradley, 
auquel  on  doit  la  découverte  des  deux  phénomènes  de  la  nutation 
et  de  l'aberration.  Dans  le  Mémoire  où  il  expose  cette  dernière,  il 
rapporte  qu’il  observa  pendant  longtemps  les  distances  r.énithalcs 
d’un  grand  nombre  d'étoiles,  avec  un  mural  de  12  pieds;  qu’en- 
suite  il  dépouilla  ces  distances  des  changements  que  la  précession 
V produit;  la  nutation  n’était  pas  encore  trouvée  alors,  et  ses  va- 
riations sont  peu  considérables  dans  l’intervalle  d’une  année.  Ces 
corrections  faites,  il  trouva  que  les  plus  grandes  variations  an- 


nuelles en  déclinaison  étaient 
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F.t  en  égalant  ces  résultats  ù leur  expression  analytique,  il  en 
tira,  pour  le  grand  axe  de  l'ellipse  d’aberration,  les  valeurs  sui- 
vantes : 
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Ce  qui,  converti  en  secondes  décimales,  donne  1 2/}",  G J au  lieu  de 
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1 7.5  secondes  que  nous  avons  adopté.  F.n  combinant  ainsi  plusieurs 
milliers  d'observations  de  Maskcline,  cl  tenant  compte  du  chan- 
gement annuel  de  la  nutation,  Dclanibrea  trouvé  4o",  492  sexa- 
gésimales, on-,  en  secondes  décimales,  124",  976,  et  il  a obtenu  un 
résultat  exactement  semblable  par  la  discussion  approfondie  d'un 
très-grand  nombre  d’éclipses  des  satellites  de  Jupiter. 

Jusqu’ici  nous  n’avons  considéré  que  l'aberration  de  la  lumière 
produite  par  la  vitesse  de  translation  de  la  terre  dans  son  orbite. 
S’il  est  vrai,  comme  toutes  les  probabilités  semblent  l'indiquer, 
que  le  mouvement  diurne  du  ciel  ne  soit  pareillement  qu’une  ap- 
parence causée  par  la  rotation  réelle  de  la  terre  en  sens  contraire, 
cette  rotation  doit  aussi  produire  une  aberration  proportionnée  à 
sa  vitesse,  par  conséquent  beaucoup  plus  faible  que  la  première, 
mais  qu’il  faut  cependant  soumettre  au  calcul,  ne  fùt-ce  que  pour 
s'assurer  qu’elle  est  insensible.  On  y parvient  par  le  meme  prin- 
cipe de  la  composition  des  forces,  et  l’on  obtient  ainsi  l'expression 
de  l’effet  qui  en  résulte  sur  l’ascension  droite  des  astres  et  sur  leur 
déclinaison.  Mais  ces  effets  sont  si  petits,  qu’ils  se  confondent  jus- 
qu'il présent  avec  les  erreurs  des  observations 

Si  de  la  terre  nous  passons  aux  autres  corps  célestes  qui  compo- 
sent notre  système  planétaire,  on  conçoit  que  les  mouvements  pro- 
pres, dont  ces  corps  sont  animés,  doivent  s'imprimer  aussi  à la 
lumière  qu'ils  nous  envoient,  et  il  en  doit  résulter  encore  une 
autre  espèce  d’aberration.  Ces  effets,  et  tous  ceux  du  même  genre 
que  l’on  pourrait  imaginer,  se  calculent  toujours  de  la  même  ma- 
nière. On  considère  tous  les  mouvements  de  l'observateur  et  de 
l'astre  comme  autant  de  forces  qui  agissent  sur  les  molécules  lumi- 
neuses ; et,  d’après  le  principe  de  la  composition  des  forces,  on  cher- 
che la  direction  de  leur  résultante,  sur  laquelle  l'observateur  rap- 
porte toujours  le  rayon  lumineux  lorsqu'il  le  reçoit.  Nous  avons 
déjà  expliqué  plus  haut  le  principe  général  de  cette  composition  de 
vitesse. 

butin,  si  le  système  solaire  est  aussi  en  mouvement  dans  l’es- 
pace, en  vertu  d’une  impulsion  primitive,  commune  à tous  les 
corps  de  ce  système,  ce  que  la  rotation  de  la  plupart  d’entre  eux 
indique  avec  beaucoup  de  vraisemblance,  la  vitesse  de  ce  mouve- 
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nient  do  translation , combinée  avec  les  precedentes  cl  avec  la 
vitesse  propre  de  la  lumière,  produira  encore  une  autre  sorte 
d'aberration.  Mais  le  déplacement  du  système  planétaire,  quoique 
très-probable,  n’est  pas  encore  sensible  dans  les  observations  mo- 
dernes, les  seules  qui  par  leur  exactitude  puissent  servir  pour  cal- 
culer sa  direction  et  sa  vitesse.  Ainsi,  jusqu’à  ce  que  l’ou  soit  par- 
venu à déterminer  ces  deux  éléments,  l’aberration  inégale  que  ce 
mouvement  doit  produire  sur  les  différentes  étoiles,  à raison  de 
leurs  positions  différentes,  se  confondra  avec  leurs  mouvements 
propres , sans  que  l’on  puisse  les  en  séparer. 

On  trouvera  dans  une  note  jointe  à ce  chapitre  les  formules  re- 
latives à ces  divers  genres  d’aberration. 

ItîC  Les  résultats  que  nous  venons  d’établir  conduisent  à une 
proposition  réciproque  qu'il  importe  de  signaler.  L’abei  ration 
constatée  par  les  observations  astronomiques,  et  la  vitesse  de  pro- 
pagation île  la  lumière,  sont  deux  faits  certains.  Mécaniquement 
combinés,  ils  assignent  a i liaque  instant  à la  terre  une  vitesse 
propre,  identique,  en  grandeur  et  en  direction,  à celle  qu’elle  doit 
avoir,  quand  on  la  suppose  mue  annuellement  autour  du  soleil 
Une  identité  si  constante  et  si  précise,  prouve  donc  indubitable- 
ment que  ce  mouvement  de  translation  lui  est  réellement  propre, 
comme  toutes  les  analogies  l'indiquaient  ( * ). 

107.  Dans  tout  ceci,  nous  n’avons  considéré  que  les  vitesses 
imprimées  à la  lumière  par  les  mouvements  des  corps  célestes 
auxquels  elle  participe;  mais  l'expérience  prouve  que  tous  les 
corps  transparents,  que  la  lumière  traverse,  modifient  sa  vitesse  par 
leur  action.  Ainsi  l'atmosphère  qui  nous  environne  augmente  la 


'*)  L'aberration  qui  peut  résulter  du  mouvement  de  rotation  diurne  de  la 
terre  est  trop  petite,  et  serait  trop  difticilcmenl  observable  pour  que  l'on 
puisse  la  faire  servir  à prouver  la  réalité  de  ce  mouvement.  Mais  outre  la 
similitude  d'analogies  qui  lo  rendent  à peu  près  indubitable,  un  espérimen- 
tatour  plein  de  sagacité,  M.  Four. mil,  a fait  voir  que  son  existence  se  ma- 
nifeste avec  la  dernière  évidence  , quand  on  obsorve  pendant  un  certain 
temps  les  oscillations  des  corps  gruvus  suspendus  librement  à un  point  fisc. 
l.os  preuves  expérimentales  de  co  remarquable  fait  ont  été  consignées  par 
lui  dans  les  Comptes  rendus  de  l'Academie  des  Sciences , tomeWXll.  p.  i35. 
cl  tome  XXW,  p.  {il , \C*j  fioi.  Tout  le  monde  a pu  en  constater  la  vérité. 
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vitesse  des  muléeules  lumineuses  «j ni  nous  viennent  des  astres  il 
travers  le  vide  des  cieux.  Cette  vitesse  change  encore,  et  dans  des 
proportions  très- notables,  en  traversant  les  verres  de  nos  lunettes 
astronomiques  et  les  humeuis  de  nos  yeux.  Parmi  toutes  ces  va- 
riations de  la  vitesse,  quelle  valeur  faut-il  choisir  pour  la  com- 
poser avec  le  mouvement  de  la  terre  ? L’aberration  astronomique 
peut-elle  être  changée  à volonté  par  toutes  ces  causes,  ou  en  est- 
elle  indépendante?  Ce  sont  des  questions  qui,  parleur  application 
continuelle  et  par  les  conséquences  qu'elles  entraînent,  méritent 
d’être  sérieusement  examinées. 

Pour  ne  pas  trop  compliquer  le  problème  , faisons  d’abord 
abstraction  de  l'atmosphère  dont  l’action  sur  la  lumière  est  très- 
faible.  Je  prouverai  plus  loin  que  cette  action  , quelle  que  fût  son 
intensité,  ne  pourrait  influer  en  rien  sur  l’uberraiion. 

Presque  toutes  les  observations  astronomiques  consistent  à dé- 
terminer l'instant  où  le  centre  des  astres  est  caché  par  des  fils  mo- 
biles avec  la  terre,  mais  dont  la  position  est  connue  sur  sa  sur- 
face. Tels  sont  les  fils  de  nos  micromètres.  Examinons  d'abord 
comment  se  font  ces  occultations,  en  avant  égard  aux  mouvements 
simultanés  de  la  lumière  et  de  la  terre;  et  pour  ne  rien  mêler 
d’étranger  à ces  considérations,  faisons  abstraction  des  verres  dont 
nos  lunettes  sont  armées.  Admettons,  en  un  mot,  que  l’observation 
se  fasse  à l’œil  nu. 

Je  suppose  donc  que  l'observateur  regarde  l'astre  à travers  un 
tube  dont  l’axe  soit  déterminé  par  des  fils  très-fins  placés  en  croix 
à ses  deux  extrémités  : puis  je  demande  quelle  est  la  direction 
réelle  de  cet  axe  dans  l'espace,  lorsque  l’étoile  se  trouve  occultée 
derrière  les  intersections  des  fils? 

Je  dis  que  cette  direction  est  justement  celle  de  la  résultante  des 
deux  vitesses  de  la  terre  et  de  la  lumière  dans  l’espace.  En  effet, 
soient  S l’astre,  J, îg . 37,  ST,  ST'  la  direction  réelle  de  ses  rayons 
lumineux,  TF  la  longueur  du  tube  à travers  lequel  sc  fait  la  vi- 
sion. Si  l’observaleur,  qui  se  trouve  en  T,  dirige  le  tube  suivant  la 
résultante  des  vitesses  «le  la  terre  et  de  la  lumière  dans  l’espace, 
les  lignes  TT',  T' F,  se  trouveront  proportionnelles  à ces  vitesses. 
Par  conséquent,  s’il  n’y  a pas  d’obstacle  dans  l’intérieur  du  tube, 
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l.i  molécule  lumineuse  qui  entre  en  K suivant  la  direction  SF,  le 
parcourra  librement  à mesure  qu’il  s’avatiee  parallèlement  à lui- 
meme;  et  ainsi  cette  molécule  arrivera  en  T'  au  même  instant  que 
la  terre.  Réciproquement,  si  la  molécule  lumineuse  parcourt  libre- 
ment l’axe  du  tube,  il  faut  en  conclure  que  cet  axe  est  dirigé  pa- 
rallèlement à la  résultante  des  deux  vitesses,  car  cette  position  est 
la  seule  dans  laquelle  la  molécule  puisse  parcourir  le  tube  sans 
rencontrer  ses  parois.  Or,  ce  cas  est  toujours  celui  qui  a lieu  quand 
on  voit  l’astre  sur  les  intersections  des  fils  placés  aux  deux  extré- 
mités du  tube.  La  molécule  lumineuse  qui  se  trouve  alors  inter- 
ceptée est  la  même  qui  serait  parvenue  en  T'  à l’observateur,  sui- 
vant la  direction  ST  ; et  comme  toutes  celles  qui  la  précèdent 
parviennent  à son  œil , c’est  au  point  T',  et  seulement  en  ce  point, 
qu’il  observe  l’interruption  du  rayon  lumineux. 

Si  nous  comparons,  dans  ces  circonstances,  le  mouvement  ap- 
parent de  la  molécule  lumineuse,  venue  de  l’astre,  avec  celui  des 
molécules  lumineuses  venues  des  fils  qui  déterminent  l’axe  optique 
du  tube,  nous  trouverons  que  ces  deux  mouvements  sont  absolument 
les  memes.  Car,  au  moment  où  la  lumière  de  l’astre  arrive  en  F à 
l’entrée  du  tube,  suivant  la  direction  SF,  avec  la  vitesse  FT, 
si  l’on  conçoit  qu’à  ce  meme  instant  le  fil  placé  en  F lance  une 
molécule  lumineuse  de  même  vitesse,  suivant  la  même  direc- 
tion, ces  deux  molécules  iront  nécessairement  ensemble  de  F 
en  T',  et  arriveront  en  même  temps  à l’observateur,  suivant  la 
même  direction. 

Si  l’on  ne  voulait  considérer  que  le  mouvement  relatif  de  ces 
deux  particules  par  rapport  à l’observateur,  il  n’y  aurait  qu’à  dé- 
composer leur  vitesse  propre  SF  en  deux  autres  fF  et  S'F,  dont  la 
première  r F fût  parallèle  et  égale  au  mouvement  de  la  terre.  Alors 
l’autre  vitesse  S'F  exprimerait  leur  direction  et  leur  vitesse  ap- 
parente, car  l’observateur  fait  toujours  abstraction  du  mouve- 
ment qui  lui  est  commun  avec  les  corps  qu’il  observe.  Ainsi  les 
deux  molécules  parcourraient  encore  la  longueur  du  tube  ensemble 
et  sans  se  quitter,  comme  précédemment. 

Supposons  maintenant  qu’une  cause  quelconque,  agissant  sur 
elles,  suivant  la  direction  delà  composante  S'F,  vînt  à accélérer 
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leur  vitesse  apparente;  il  est  clair  qu’il  n'en  résulterait  aucun 
changement  dans  leur  direction  relativement  à l’axe  mobile  du 
tube:  seulement  elles  arriveraient  à l'observateur  un  peu  plus  tôt 
qu’elles  n’auraient  fait  sans  cette  circonstance.  Ainsi , lorsqu'une 
balle  de  fusil  est  dirigée  avec  justesse  par  un  tireur  adroit,  elle 
atteint  toujours  le  but,  quelle  que  soit  la  force  de  la  charge  et 
celle  de  la  pondre  dont  il  est  fait  usage.  Seulement,  selon  qu'elle 
est  plus  forte  ou  plus  faible,  la  balle  atteint  le  but  plus  tôt  ou  plus 
tard. 

Tel  est  précisément  l’effet  que  produisent  sur  les  rayons  appa- 
rents les  objectifs  de  nos  lunettes,  et  en  général  tons  les  milieux 
réfringents  dont  on  pourrait  supposer  la  lunette  remplie.  Les  sur- 
faces extrêmes  de  ces  milieux  étant  perpendiculaires  à l’axe  op- 
tique de  la  lunette,  par  conséquent  à la  direction  du  rayon  appa- 
rent, ils  ne  font  qu'accélérer  sa  vitesse,  mais  ils  ne  changent 
nullement  sa  direction  relativement  à l’observateur.  Par  exemple, 
dans  nos  lunettes  astronomiques  ordinaires,  où  les  fils  du  micro- 
mètre sont  places  au  foyer  de  l’objectif,  la  marche  de  la  molécule 
lumineuse  venue  de  l’axe  s’accélère  d’abord  en  traversant  l’objec- 
tif; puis,  à sa  sortie,  elle  reprend  la  vitesse  qu’elle  avait  primiti- 
vement dans  l’air.  Kl  le  éprouve  un  accroissement  semblable  en 
traversant  l’oculaire,  et  elle  reprend  de  même  sa  vitesse  primitive 
quand  elle  en  est  sortie  ; mais,  dans  tout  ce  trajet,  et  parmi  les 
variations  de  vitesse  qu'elle  éprouve,  sa  direction  apparente  ne 
change  point  : elle  reste  constamment  la  même  que  celle  des  molé- 
cules lumineuses  qui  émanent  du  fil  du  micromètre,  avec  la  même 
vitesse,  soit  absolue,  soit  relative,  et  avec  la  même  direction.  Kn 
un  mot,  une  fois  que  l'on  a décomposé  la  vitesse  propre  de  la  lu- 
mière en  deux  directions,  dont  l’une  est  égale  et  parallèle  A la 
vitesse  de  la  terre,  la  molécule  devient  un  objet  terrestre;  seule- 
ment sa  vitesse  apparente  n'est  pas  celle  de  la  lumière  ordinaire, 
elle  est  représentée  par  S' F,  fi  g.  37. 

On  voit  donc  que  les  accioissemcnts  «le  vitesses  imprimés  aux 
molécules  lumineuses  par  les  instruments  optiques,  parallèlement 
à leur  direction  apparente,  ne  font  «pi 'accélérer  un  peu  l’instant 
où  clics  nous  parviennent.  Mais  comme  la  vitesse  de  la  lumière 
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est  extrêmement  considérable , le  temps  absolu  qu’elle  met  à tra- 
verser ces  instruments  est  tout  à fait  insensible  pour  nos  organes, 
et  aussi  l'accélération  qui  en  résulte  dans  leur  arrivée,  depuis  la 
surface  extérieure  de  l’objectif  jusqu’à  notre  œil,  est  également 
insensible  pour  nous.  Quand  on  formerait  des  objectifs  avec  les  ma-  . 
lières  les  plus  réfringentes  que  l’on  connaisse;  quand  on  rempli- 
rait le  tube  de  la  lunette  avec  de  l'eau , comme  l’avait  proposé 
Boscovicli  ; quand  même  on  pourrait  faire  ce  tube  de  diamant , 
qui  est,  de  toutes  les  substances  connues,  celle  qui  accélère  le 
pins  la  vitesse  delà  lumière,  l’accélération  qui  en  résulterait  sur 
une  si  petite  longueur  ne  ferait  pas  voir  la  molécule  lumineuse  un 
cent-millième  de  seconde  plus  tôt , et  par  conséquent  elle  ne  chan- 
gerait pas  d'un  cent-millième  de  seconde  l’instant  où  l'astre  devait 
se  trouver  réellement  sur  la  direction  apparente  que  nous  venons 
de  déterminer. 

Mais  si  l’on  observait  la  molécule  lumineuse  venue  de  l'astre  à 
travers  des  milieux  dont  l’action  réfringente  ne  fût  pas  parallèle 
à sa  direction  apparente , par  exemple,  à travers  des  prismes  qui 
dévieraient  le  rayon  lumineux  , on  devrait  s’apercevoir  de  cette 
petite  différence  de  vitesse,  qui  distingue  la  direction  apparente 
de  celle  que  suit  réellement  la  lumière  en  vertu  de  son  seul  mou- 
vement d’émission;  car  la  déviation,  produite  par  l’action  de  ces 
corps,  différerait  de  celle  qu’ils  feraient  éprouver  à un  rayon  de 
lumière  éniis  naturellement  par  un  corps  terrestre  suivant  cette 
meme  direction.  En  observant  avec  exactitude  cette  différence  de 
déviation;  on  peut  en  conclure  par  le  calcul  la  différence  des  vi- 
tesses et  leurs  rapports.  Alors,  dans  le  parallélogramme  SfFS', 
on  connaîtra  le  rapport  du  côté  SF,  qui  exprime  la  vitesse  propre 
de  la  lumière  de  l’astre,  au  côté  S' F qui  exprime  sa  vitesse  appa- 
rente. On  connaît  de  plus  l’angle  S' SF,  formé  par  la  direction  du 
mouvement  de  la  terre  avec  le  rayon  réel  de  l’astre  à l’instant  de 
l’observation.  Avec  ces  données  on  peut  calculer  l’angle  d’aberra- 
tion SFS',  et  le  rapport  des  côtés  SF  et  SS',  qui  représentent  les 
vitesses  propres  de  la  lumière  et  de  la  terre.  En  répétant  l'expé- 
rience sur  des  étoiles  différentes,  on  saura  si  la  vitesse  propre  de 
la  lumière  est  la  même  pour  toutes,  ou  si  elle  est  différente.  On 


Digitized  by  Google 


3t)4  ASTRONOMIE 

pourra  meme  espérer  tic  rendre  sensibles  les  petites  différences  de 
vitesse  que  le  mouvement  de  la  terre  éprouve  dans  les  diverses 
époques  de  l'année,  en  vertu  de  l'ellipticité  de  son  orbite.  Celle 
méthode,  qui  détermine  l'aberration  par  des  observations  faites 
avec  le  prisme,  paraît  d’autant  plus  exacte,  qu'en  accroissant 
l'angle  réfringent  du  prisme  on  augmente  la  déviation  qu’il  pro- 
duit , de  manière  à la  rendre  beaucoup  plus  considérable  que  la 
valeur  naturelle  de  l’angle  d’aberration  qui  s'observe  directement. 
C’est  ce  moyen  qu’Arago  a employé,  sur  l’invitation  de  Laplace; 
mais,  ce  qu’on  était  loin  de  prévoir,  il  a trouvé  que  tontes  les  lu- 
mières , soit  terrestres , soit  célestes , directes  ou  réfléchies , éprou- 
vent absolument  la  même  déviation,  quelle  que  soit  la  direction 
dans  laquelle  elles  sont  lancées  (*).  On  pourrait  croire  que  celte 
anomalie  tient  à la  difficulté  d’observer  exactement  le  centre  de 
l’image  réfractée,  parce  que  dans  ces  expériences  l’action  des 
prismes  décompose  toujours  la  lumière  et  dilate  l’image  du  point 
lumineux  sous  la  forme  d’un  spectre  ohtong  et  coloré.  Mais  cette 
cause  d’erreur  n’existe  point  dans  les  expériences  d’Arago,  parce 
qu’il  s’est  servi  d’un  prisme  achromatique  , composé  de  flint-glass 
et  de  crown-glass,  dans  des  proportions  telles,  qu’il  recomposait 
presque  exactement  la  lumière;  de  sorte  que  l’image  de  l’étoile, 


l')  Le  prisme  dont  Arago  s'est  servi  dans  ses  expériences,  était  placé  de- 
vant l’objectif  d’un  cercle  répétiteur,  de  munière  à n'en  couvrir  qu’une 
partie;  de  sorte  que  l'on  pouvait  observer  successivement  le  rayon  lumineux 
direct  à travers  la  lunette  seule,  et  le  même  rayon  dévié  par  le  prisme.  En 
tenant  compte  des  temps  où  les  deux  observations  étaient  faites  , on  rame- 
nait l’astre,  par  le  calcul , à une  môme  hauteur  sur  l'horiion.  I.a  différence 
des  angles  observés  directement  et  à travers  le  prisme  donnait  la  déviation 
éprouvée  par  le  rayon  lumineux.  En  observant  uinsi  les  étoiles  de  l’eclip- 
tique  qui  passaient  au  méridien  a 5 heures  du  soir,  la  terre,  qui  tourne  sur 
elle-même,  comme  autour  du  soleil,  d'occident  en  orient,  marchait,  sut 
son  orbite,  dans  le  môme  sens  que  leur  lumière;  et  par  conséquent  celle-ci 
n'avait,  en  arrivant  sur  le  prisme,  que  la  différence  des  deux  vitesses.  I.c 
contraire  avait  fieu  pour  les  étoiles  qui  passaient  au  méridien  à (>  heures 
tin  malin,  et  la  terre  allait  en  sons  contraire  de  leur  lumière.  Mais  celte 
opposition , qui  aurait  tlù  donner  une  ililTérence  de  5u  secondes  sexagési- 
males dans  les  déviations  observées,  n’y  a produit  aucun  changement  appré- 
ciable. 
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vue  ù travers  ce  prisme  était  presque  aussi  concentrée  que  si  ou 
l’eût  observée  à travers  des  milieux  il  faces  parallèles. 

Cette  égalité  de  déviation,  qui  paraît,  au  premier  coup  d'oeil, 
directement  contraire  à la  théorie  de  Newton,  peut  néanmoins  s’v 
ramener,  comme  l'a  fait  Arago,  en  supposant  que  les  corps  lumi- 
neux lancent  dans  toutes  les  directions  «les  molécules  de  lumière 
douées  d’une  infinité  de  vitesses  différentes,  parmi  lesquelles  il  n’v 
en  a qu’une  seule  qui  convienne  à nos  organes,  et  qui  puisse  pro- 
duire sur  nous  la  sensation  de  lumière.  Cette  idée  s’accorde  avec 
une  découverte  faite  depuis  quelques  années  par  W.  Hcrschcl  : 
c’est  que,  lorsqu'on  décompose  la  lumière  par  un  prisme,  il 
existe,  hors  du  spectre  coloré,  des  rayons  invisible»  qui  peuvent 
encore  échauffer  les  corps  plus  que  les  rayons  lumineux  eux- 
memes,  et  qui  produisent  aussi  sur  eux  des  effets  chimiques  carac- 
téristiques, comme  Wollaston  et  Hitler  l’ont  depuis  observé  (*). 
Mais  ces  phénomènes,  et  beaucoup  d’autres  du  même  genre  qui 
ont  été  découverts  postérieurement,  se  joignent  aux  observations 
faites  par  Arago,  avec  les  prismes,  pour  prouver  la  nécessité  de 
calculer  les  aberrations  de  tous  les  astres  avec  une  même  valeur 
de  la  vitesse  de  la  lumière,  quelle  que  soit  la  direction  dans  la- 
quelle cette  lumière  nous  arrive,  et  quelle  que  soit  la  nature  des 
instruments  à travers  lesquels  nous  l’observons. 

Dans  tout  ce  qui  prérède  nous  avons  fait  abstraction  de  l'atmo- 
sphère terrestre  et  de  son  action  sur  la  lumière  émanée  des  astres; 


(*)  Tel  était  l’étal  dos  connaissances  en  181 1,  lorsque  ce  passage  tut  écrit. 
Les  découvertes  photographiques  ont  tlepuis  considérablement  agrandi  ces 
premiers  apcrçuB.  On  sait  maintenant  que  le  spectre  coloré,  qui  émane  des 
soutees  lumineuses,  est  accompagné  , non  pas  seulement  à ses  extrémités  , 
mais  sur  toute  sa  longueur  était  delà  même,  d’un  spectre  invisible,  com- 
prenant une  suite  continue  de  radiations  de  natures  diverses  , inégalement 
refrangiblcs,  transmissibles  en  propoi  lions  inégales  à travers  les  corps  trans- 
parents, et  produisant  ou  déterminant  dans  ceux  qui  les  absorbent  des  ac- 
tions calorifiques  et  chimiques  infiniment  variées.  Une  expérience  réeento, 
aussi  importante  qu’ingénieuse,  qui  est  duo  à M.  Fiseau , a prouvé  tl  - plus 
que  la  vitesse  propre,  soit  des  éléments  matériels,  suit  des  vibrations,  qui 
nous  donnent  la  sensation  de  la  lumière,  est  sensiblement  modifiée  par  îles 
mouvements  de  transport  même  peu  considérables,  mécaniquement  inipri- 
' niés  aux  milieux  matériels  que  nous  leur  faisons  traverser. 
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mais  en  loi  appliquant  les  considérations  générales  dont  nous  venons 
île  faire  usage,  il  est  également  facile  d'apprécier  Vin  fluence  qu’elle 
peut  avoir  sur  l’aberration.  Supposons  d’abonl  l’étoile  placée  au 
zénith  aûn  d’éviter  les  effets  de  la  réfraction  : dans  ce  cas,  si  l’on 
décompose  la  vitesse  propre  de  la  molécule  lumineuse  à l'instant 
où  elle  entre  dans  l'atmosphère,  et  si  on  la  résout  en  deux  autres, 
dont  l’une  soit  parallèle  et  égale  au  mouvement  de  l'observateur, 
l’autre  vitesse,  qui  est  celle  de  la  direction  apparente,  sera  dirigée 
suivant  le  rayon  terrestre,  et  par  conséquent  perpendiculaire  aux 
couches  atmosphériques.  L’action  de  l’atmosphère  ne  fera  donc 
qu’accélérer  un  peu  le  mouvement  de  la  molécule  lumineuse  sans 
changer  sa  direction  apparente.  Mais  l’atmosphère  est  si  peu 
épaisse,  et  la  lumière  emploie  si  peu  de  temps  à la  traverser,  que 
l’effet  de  cette  accélération  sera  tout  à fait  insensible  pour  nous. 
En  effet,  d’après  ce  que  nous  établirons  plus  loin,  la  distance 
moyenne  du  soleil  à la  terre  est  égale  à 24096  rayons  terrestres. 
Si  l’on  suppose  la  hauteur  de  l'atmosphère  égale  à ^77  de  ce  rayon, 
elle  sera  , , , ^ , -a-  de  cette  distance.  Or,  la  lumière  parcourt  cette 
distance  en  671  secondes  de  temps  décimal.  Ainsi,  avec  celte  même 
vitesse,  elle  traverserait  l'épaisseur  de  l’atmosphère  dans  un  temps 
571" 

exprimé  par  • Quand  l’atmosphère  serait  de  diamant, 

son  action  ne  ferait  que  doubler  cette  vitesse , et  le  temps  dont 
il  s’agit  serait  moitié  moindre,  c’est-à-dire  qu’il  serait  exprime 
par  j-’î ou  —7  de  seconde  de  temps  décimal;  cette  accélé- 
ration serait  donc  tout  à fait  insensible,  et  pourtant  elle  surpasse 
plusieurs  milliers  de  fois  celle  que  l’atmosphère  produit. 

Mais  si  la  molécule  lumineuse  entre  obliquement  dans  les  cou- 
ches atmosphériques,  comme  cela  arrive  quand  nous  observons 
les  astres  à l’horizon , alors  l’action  de  ces  couches  devenant 
oblique  à la  direction  apparente  de  la  molécule,  ne  fait  pas  seu- 
lement que  l’accélérer,  elle  devrait  la  dévier  de  celte  direction  , et 
la  dévier  inégalement,  selon  la  direction  et  l'intensité  dosa  vi- 
tesse. L’aberration  qui  en  résulte  devrait  donc  être  inégale  sur  les 
différents  astres,  scion  leur  position  et  leur  hauteur  apparente. 
Mais  il  est  facile  de  sentir  que  cet  effet  est  absolument  nul,  d'a- 
près les  expériences  d’Arago  que  nous  avons  rapportées;  car 
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l'atmosphère  agit  en  cela  comme  faisait  le  prisme  dans  ces  expé- 
riences. D’ailleurs,  indépendamment  de  ce  résultat,  l'action  réfrin- 
gente de  l’atmosphère  est  si  peu  considérable,  et  la  déviation  totale 
qu’elle  fait  éprouver  au  rayon  lumineux  est  si  faible,  que  les  iné- 
galités de  la  vitesse  des  molécules  lumineuses  ne  peuvent  pas  s'v 
■ manifester  d’une  manière  sensible;  car  dans  les  circonstances  les 
plus  favorables,  en  supposant  le  mouvement  propre  de  la  molé- 
cule conspirant  avec  le  mouvement  de  la  terre,  ou  oppose  à ce 
mouvement,  on  trouve  par  le  calcul  que  le  changement  de  la  ré- 
fraction du  rayon,  en  vertu  de  ce  changement  de  vitesse,  ne  se- 
rait que  de  de  seconde  décimale,  même  à 88  degrés  décimaux 
de  distance  au  zénith  ; ce  qui  est  à peu  près  la  limite  où  l’on  puisse 
observer  avec  exactitude  , à cause  des  réfractions  atmosphériques. 
De  sorte  que  l’astre  ne  varierait  que  de  de  seconde  de  part  et 
d’autre  de  son  lieu  moyen , en  vertu  des  changements  de  vitesse 
apparente  de  sa  lumière  ; et  l’effet  devenant  de  plus  en  plus  insen- 
sible quand  la  distance  zénithale  est  moindre,  on  pourrait  tout  à 
fait  le  négliger.  Mais,  suivant  ce  que  nous  venons  de  remarquer, 
les  observations  d’Arago  prouvent  que  cette  différence  n’est  pas 
seulement  très-petite,  elle  doit  être  absolument  nulle. 

Enfin,  il  nous  reste  à considérer  les  variations  de  direction  et 
de  vitesse  apparente  que  les  molécules  lumineuses  venues  des 
astres  peuvent  subir  dans  les  humeurs  de  nos  yeux.  Quant  au 
changement  de  direction  apparente,  nous  devons  conclure,  par- 
ce qui  précède,  qu’il  sera  nul,  si  les  couches  dont  nos  yeux  se  coin  - 
posent  sont  perpendiculaires  à la  direction  du  rayon  apparent , 
c’est-à-dire,  si  la  vision  se  fait  bien  directement  par  le  centre  de 
l’ouverture  de  la  pupille,  comme  cela  arrive  ordinairement  quand 
on  observe  avec  des  instruments  d’optique.  Tout  sc  réduira  donc 
alors  à un  accroissement  de  la  vitesse  de  la  molécule  pendant 
qu’elle  traverse  notre  œil;  mais  ce  trajet  est  si  court,  que  l’effet 
de  cette  accélération  sera  parfaitement  insensible.  Il  n’y  aurait  donc 
d’erreur  à craindre,  que  si  l’on  observait  dans  une  position  oblique 
de  l’œil  ; car  alors  les  rayons  venus  de  l’astre  et  ceux  qui  viennent 
du  micromètre,  auquel  on  la  compare,  tomberaient  bien  soi  le 
globe  de  l'œil  avec  la  même  direction;  mais  comme  ils  ont  des  vi- 
tesses différentes,  la  réfraction  qu’ils  souffriraient  il  cause  de  leur 
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obliquité,  serait  inégale  ; et  lorsque  l’image  du  fil  et  l’image  de 
l’étoile  coïncideraient  l'une  sur  l’autre  an  fond  de  la  rétine,  leurs 
directions  liors  de  l’œil  seraient  réellement  séparées.  L'erreur  ré- 
sultante de  cette  cause  pourrait  être  fort  considérable  ; car  la  force 
réfringente  des  humeurs  des  yeux  est  à peu  près  égale  à celle  de 
l'eau  distillée,  et  celle  du  cristallin  doit  être  plus  considérable  en- 
core; de  sorte  que  la  déviation  produite  par  ces  substances  semble 
devoir  être  fort  sensible.  Mais  les  expériences  faites  avec  le  prisme 
nous  prouvent  encore  , dans  cette  circonstance,  que  l’erreur  dont 
il  s'agit  n’aura  pas  lieu;  car  le  globe  de  l’œil  et  les  humeurs  qui 
le  remplissent  agiront  sur  la  lumière  précisément  comme  le  prisme 
dans  les  expériences  d'Arago;  et  par  conséquent,  dans  ce  cas, 
comme  dans  celui  du  prisme,  l’obliquité  des  surfaces  réfringentes 
ne  produira  point  de  déviation  apparente. 

En  résumant  ce  que  nous  venons  de  dire,  on  voit  que  l’aber- 
ration produite  par  le  mouvement  propre  de  la  terre  est  toujours 
indépendante  des  instruments  avec  lesquels  nous  l’observons.  Car, 
lorsque  l’action  des  milieux  réfringents  est  parallèle  à la  résultante 
des  vitesses  de  la  lumière  et  de  la  terre,  ce  qui  est  le  cas  le  plus 
ordinaire,  la  théorie  démontre  qu’il  n’en  peut  résulter  aucun  chan- 
gement dans  la  direction  apparente  des  molécules  lumineuses, 
parce  que  la  composition  des  deux  yitesses  doit  se  faire  à l’in- 
stant où  la  molécule  lumineuse  rencontre  les  objets  terrestres;  et 
Claris  l’autre  cas,  où  l’action  oblique  des  milieux  réfringents  ten- 
drait à altérer  cette  direction , l’expérience , faite  au  moyen  du 
prisme,  prouve  que  la  déviation  apparente  est  encore  insensible 
par  des  causes  qui , à la  vérité,  ne  nous  sont  pas  jusqu'à  présent 
bien  connues. 

La  théorie  de  l'aberration  de  la  lumière  complète  la  connais- 
sance des  mouvements  généraux  que  l’on  observe  dans  les  posi  • 
lions  apparentes  des  étoiles.  En  corrigeant  cette  aberration  par  le 
calcul,  ainsi  que  la  p récession  et  la  nutation,  on  fait  disparaître 
tous  les  déplacements  généraux , et  l’on  ramène  le  système  entier 
des  étoiles  à l’immobilité  ; de  manière  à n’y  plus  laisser  apercevoir 
que  de  très-petits  mouvements,  à peine  appréciables,  qui  s’opèrent 
en  des  sens  divers,  et  qui  doivent  être  constates  individuellement. 


NOTE 

Sur  l’aberration. 

1 . Pour  résoudre  tou»  les  problèmes  <le  l'aberration,  il  suffit  de  se  rappeler 
ce  théorème  de  mécanique  : La  résultante  de  plusieurs  forces  ou  de  plu- 
sieurs vitesses,  décomposées  suivant  une  direction  quelconque,  est  égale  à la 
somme  de  ces  forces  ou  de  ces  vitesses,  décomposées  suivant  la  même 
direction.  Soient  V’,  V",  etc.,  les  petites  vitesses  secondaires  dont 
la  molécule  lumineuse  se  trouve  ainsi  animée,  sa  vitesse  propre  étant  re- 
présentée par  V'.  Rapportons,  comme  nous  l’avons  fait  souvent,  tous  les 
points  de  l’espace  à trois  axes  rectangulaires  x',  s’,  menés  du  centre  de  la 

terre  & l’équinoxe  du  printemps,  au  premier  point  du  Cancer,  et  au  pôle  bo  - 
réal  de  l’écliptique.  Cela  posé,  si  l’on  représente  par  X',  Y',  Z'  les  angles 
formés  par  la  direction  de  la  vitesse  V'  avec  cca  trois  axes,  V'  cos  X’  expri- 
mera cette  vitesse  décomposée  parallèlement  à Taxe  des  x1;  et  de  même 
y cos  Y',  V’  cos  Z'  seront  ses  composantes  parallèlement  aux  axes  des  y'  et 
des  s’.  Au  moyen  d’une  notation  semblable,  on  pourra  faire  subir  aux  autres 
vitesses  la  même  décomposition.  Alors,  si  l’on  nomme  V la  résultante  de 
toutes  ces  vitesses,  et  X,  Y,  Z,  les  angles  que  sa  direction  forme  avec  les 
trois  axes,  on  aura,  par  le  principe  que  nous  venons  de  rappeler  tout  à 
l’heure, 

V co»  X = V'cos  X’-t-  V'cos  X"  -t-  Vwcos  X" . . . etc  , 

V co»  Y = V ’ cos  Y'  V ' cos  Y'  -+-  V"  co»  Y*  . etc. , 

V eos  Z = V'  cos  Z'  -t-  V'  cos  Z'  -t-  V’cos  Z"  . etc. 
on  a de  plus 

cos’  X -|-  cos’  Y -t-  cos’  Z = i , 
cos’  X'  -t-  cos’  ¥'  H-  cos’  Z'  = r , 
cos’  X"-f-co»’  Y’-+-cos*Z'  = i ..  etc. 

2.  Les  termes  dépendants  de  V eide  V'  peuvent  s'exprimer  en  fonction  des 
coordonnées  du  lieu  apparent  et  du  lieu  réel  de  l’astre.  En  effet,  soient  f 
la  longitude  géoccntriquo  vraie  de  l’astre,  X1  sa  latitude  vraie,  r’  sa  distance, 
ces  éléments  étant  relatifs  au  centre  de  la  terre  ; et  désignons  par  I,  X,  r, 
sa  longitude,  sa  latitude  et  sa  distance  apparentes,  vues  du  même  point, 
mais  affectées  de  l’aberration.  On  aura,  comme  nous  l'avons  souvent  re- 
marqué , 

x1  = r* cos  / cos  V,  jr’=  r'cos  A'sin  1',  i'—t1  sin  A', 

x = r cos  X cos  I,  J — r cos  il  sin  /,  s = r sin  X. 

x',  y,  s' sont  les  coordonnées  rectangulaires  du  lieu  srai,ot  x,T,  scelles  du 
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lieu  apparent,  vus  Ton  et  l'autre  du  centre  de  la  terre.  Or,  il  est  évident 
que  Ton  aura  aussi  - 

cos  X'spa  cos  À'  cos  I',  cos  Y'  = y—t  = cos  / sin  cos  Z'  = p — sin  J'; 

cos  X = - = cos  / cos  / . cos  Y = - = cos  / sin  / , cos  Z = — = sin  i: 
r r r 

valeurs  qui,  étant  substituées  dans  les  trois  équations  des  composantes, 
donnent 

V cos  / cos  1 = V'cos  À' cos  V -+-  V#ioi  X"-+-  V*" cos  \m . etc., 

V cos  X sin  / = V'  cos  X sin  /'  -f-  V"  cos  Y"  4-  V* cos  Xw . . . etc., 

V sin  i = V'sin  X V"  cos  Z"  Vwcos  Z"'. . . etc.; 

de  là  on  tire 

V*  = j V ' cos  /'  cos  V -+-  V*  cos  X* . . . j* 

-i-  | V'cos  /'sin  /'-h  V'cos  Y". . . J* 

H- j V'sin  y -h  V'cos  Z*...  }’ 

V'  cos  y sin  /'  V* cos  Y* -+-  Vmcos  Y". . . etc. 

,anC  1 — V'cos;'  cos/'-t-  V’cos  X'-+-  V’cosX”'. . . cic. 

V"  V*  V” 

sin  ; = sin  à -t-  — c0*  Z”  -t-  co»  Z” . . elc . 

La  première  de  ce»  équations  détermine  la  résultante  V ; ensuite  les  deux 
autres  déterminent  la  longitude  et  la  latitude  apparentes. 

Ces  équations  peuvent  se  simplifier  beaucoup,  en  remarquant  que  les  vi- 
tesses secondaires  V",  V",  provenant  des  mouvements  de  l'observateur  et  du 
corps  lumineux  dans  l'espace,  sont  extrêmement  petites  par  rapport  à la 
vitosse  propre  de  la  lumière,  qui  est  Ici  représentée  par  V'.  Ou  peut  donc, 
sans  craindre  aucune  erreur,  se  borner  à la  première  puissance  des  rapports 

y»  y/rr 

çji  yp-  En  extrayant  ainsi  la  racine  carrée  de  V par  approximation,  et 
prenant  de  même  les  valeurs  approchées  de  tang  / et  de  sin  ),  on  trouve 

V = V'  -t-  V"  j cob  à'  cos  V cos  X*  -t-  cos  X sin  V cos  Y'  sin  ;'  cos  Z J 
-t- V"  { cos  l'eo»  /'  cos  X"-t-  cos  i'  sin  /'cos  Y*  -t-  sin  X cos  Z"-  J 
-t-  etc 

y»  j cos  Y"  cos  /’—  cos  V sin  /'  j 
tang  / = tang  /'-t-  ^ 

— 

V'  cos  à' co  s’/' 


cos  X cos*  /' 

1 cos  Y"  cos  V — cos  X”sin  /' 
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in  A = sin  A'  — ÿj • cos  /'  J sin  A'  cos  V cos  X"  -t-  sin  A'  sin  V cos  Y'  — cos  A'  cos  Z*  J 

V"  i 1 

— — ■ cos  A'  | sin  A'  cos  Z' cos  X"-t-  sin  A'  sin  Z'  cos  Y"  — cos  A’ cos  7"  J 


5 Maintenant  il  est  facile  do  tirer  do  ces  équations  les  différences  Z — V, 
à — y,  c'est-à-dire  l’aberration  en  longitude  et  en  latitude.  En  effet,  con- 
sidérons d'abord  la  seconde  : elle  donne  immédiatement  la  valeur  de 

tang  Z — tang  P,  qui  est  égale  à ^ j ; et  l’on  voit  qno  sin  (Z  — l'  ) est 

y»,  y» 

une  fraction  extrêmement  petite,  du  même  ordre  que  les  rapports  —, 

Puisque  nous  nous  bornons  à la  première  puissance  de  ces  rapports,  nous 

devons  supposer  l — l'  dans  les  termes  déjà  multipliés  par  sin  (Z  — V ) ; ce 

....  sin (/  — /')  , sin  (Z  — Z' ) „ , . . , 

qui  réduit  — ^ — a 5 — — — • Par  la  môme  raison,  la  différence 

cos  Z cos  Z cos1  Z 

sin  A — sin  À’,  ou  1 sin  -j  (i  — A')  cos  ^ (1  -I-  i'),  so  réduit  à a sin  J (à  — A')  cos  A'. 
De  cette  manière  on  aura  les  sinus  des  aberrations  cherchées.  Mais  à cause 

de  la  petitesse  de  ces  sinus,  on  peut  leur  substituer  les  rapports  ^ 1 


R” 


A -A' 

tr 


, R*  étant  le  rayon  réduit  en  secondes.  Si  l’on  veut  aussi  employer  ce 

môme  rayon  pour  représenter  la  vitesse  propre  de  la  lumière,  comme  nous 
l’avons  fait  dans  le  texte,  V'se  trouvera  aussi  égal  à R*.  Alors  les  vitesses 
secondaires  V’,  V",. . .,  devront  aussi  être  exprimées  en  secondes,  puisqu’elles 
doivent  toujours  Pitre  en  unités  de  mime  espèce  que  V'.  On  obtient  ainsi  ces 
expressions  tris-simples  et  symétriques  : 


! cos  Y*  cos  V — cos  X"  sin  Z'  | cos  Y"  cos  Z'  — cos  X"  sin  Z’ 

Z = Z -t-V*  ' V- — 

cos  i cos  A 

A = y—\"  | sin  X'  cos  Z' cos  X’  -+-  sin  A' sin  Z'  cos  Y'  — cos  A'  cos  Z"  j 

— \m  j sin  X'  cos  Z'  cos  X"-t-  sin  A'  sin  Z' cos  Y*1—  cos  A 'cos  Z"  J 

etc. 


Ce  sont  les  valeurs  delà  longitude  et  de  la  latitude  géooen  triques  apparentes. 
Les  premiers  termes  de  ces  valeurs  sont,  comme  on  voit,  la  longitude  et  la 
latitude  géocentriques  vraies;  les  autres  termes,  toujours  fort  petits,  expri- 
ment les  variations  que  les  éléments  du  lieu  vrai  éprouvent  en  vertu  des 
diverses  espèces  d’aberration. 

4.  Si  l’on  voulait  que  ces  formules  exprimassent  l’aberration  en  ascension 
droite  et  en  déclinaison,  il  n’y  aurait  qu’à  supposer  que  l’on  a pris  l’équa- 
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tour,  nu  lieu  de  l'écliptique,  pour  plan  des  x'/',  et  que  Taxe  des  est  di- 
rigé vers  le  pôle  boréal  de  l'équateur.  Alors  les  longitudes  l'  et  l deviendront 
les  ascensions  droites  vraies  et  apparentes  ; nous  les  désignerons  par  a'  et  a. 
Do  même  les  latitudes  A',}  se  changeront  en  déclinaisons  vraies  et  appa- 
rentes ; nous  les  nommerons  d’ et  d.  Mais  alors  il  faudra  que  X",  Y",  Z", 
X*,  Y",  Z",  etc.,  représentent  les  angles  formés  par  les  vitesses  V",  Vwavec 
les  nouveaux  axes  des  coordonnées,  que  nous  nommerons  x,  y,  z ; ou,  ce  qui 
reviendra  nu  môme,  il  faudra,  au  lieu  des  termes  V"  cos  X*,  V*  cos  Y", 
V " cos  Z*,  etc.,  mettre  dans  les  cquations(i),  les  composantes  parallèles  à ces 
nouveaux  axes.  Cela  ne  produira  oueiin  changement  dans  les  composantes 
parallèles  aux  x,  qui  sont  exprimées  par  Vff  cos  X'YV'*  cos  X".  Car  l'aie  des 
x ne  change  point  dans  cette  transformation  de  coordonnées,  puisqu'il  est 
toujours  dirige  vers  l'équinoxe  du  printemps.  11  n'y  aura  donc  de  différence 
que  dans  les  composantes  relatives  aux  axes  des  ,rf  et  des  car  ceux  ci 
font  avec  les  nouveaux  axes  des  y,  z un  angle  égal  à l'obliquité  de  l'éclip- 
tique, que  nous  exprimerons  par  w.  Mais,  en  prenant  la  vitesse  Y*  pour 
exemple,  on  peut  considérer  les  nouvelles  composantes  cherchées  comme  les 
coordonnées^,  z d'un  point  qui,  rapporte  aux  axes  des  j ' et  des  z\  aurait 
pour  coordonnées  V"  cos  Y",  V * cos  Z".  Alors,  d'après  les  formules  de  la 
Géométrie  analytique,  les  valeurs  des  y,  relativement  à ce  point  seront  ( * ) : 

V"  cos  Y"  cos  6i  — V"  cos  Z"  sin  « ; parallèlement  aux  y, 

V " cos  Y * sin  w cos  Z"  cos  « ; parallèlement  aux  z. 

En  substituant  la  première  de  ces  quantités  au  lieu  do  V"  cos  Y",  cl  la  se- 
conde au  lieu  de  V"  cos  Z*  dans  les  expressions  générales  de  l'aberration, 
on  aura  l'ascension  droite  cl  la  déclinaison  apparentes. 

Dans  les  formules  auxquelles  nous  venons  de  parvenir,  on  voit  se  roppo- 
duirc  un  principe  que  nous  avons  déjà  remarqué  dans  plusieurs  autres  cir- 
constances. C'est  celui  de  la  coexistence  des  mouvements  très-petits.  Les 
différentes  vitesses  secondaires  qui  sollicitent  la  lumière,  étant  très  petites, 
produisent  autant  d'aberrations  partielles  qui  se  superposent  d'une  manière 
linéaire,  pour  former  l’aberration  totale  ; ce  qui  permet  de  considérer  cha- 
cune d'elles  séparément. 

0.  Examinons  d'abord  les  termes  qui  pourraient  provenir  d'un  mouvement 
de  translation  du  système  planétaire.  Ces  termes  se  détruisent  d'eux-mèmos 
relativement  aux  corps  qui  composent  ce  système  et  qui  se  déplacent  ai  ce 
lui.  En  effet,  d'après  ce  qui  a été  démontre  dans  le  texte,  le  moiivomont  do 
l'astre  doit  être  applique  à la  molécule  lumineuse  avec  sa  direction  propre, 
et  le  mouvement  de  l'observateur  doit  lui  être  appliqué  en  sens  contraire  de 
sa  direction  réelle.  Or,  ici,  ces  deux  mouvements  sont  égaux,  puisque  tous 
les  corps  du  système  planétaire  sont  supposés  transportés  d’un  mouvement 


(*)  Voyez  Géométrie  analytique , Gr  édition,  pag.  i5i,  en  changeant  dan» 
les  formules  « en  «;  x et  x'  en  y,y'f  et  enfin  y,  y'  en  zt  z'. 
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commun.  Leurs  effets  se  compensent  donc  par  leur  opposition,  et  de  celle 
compensation  résulte  une  vitesse  apparente  qui  est  nulle.  Ainsi  le  mouve- 
ment de  translation  commun  è tous  les  corps  du  système  planétaire  ne  peut, 
s'il  existe,  produire  aucune  aberration  dans  leurs  positions  respectives  ob- 
servées d’un  quelconque  d'entre  eux. 

7.  L'effet  n'est  pas  le  mime  pour  les  rayons  lumineux  lancés  par  les  corps 
étrangers  à te  système  ; il  faut  leur  transporter  aussi  la  vitesse  du  mouve- 
ment de  translation  prise  en  sens  contraire  ; cequi  donne  une  vitesse  abso- 
lue V",  qui  est  commune  è Unis  ces  corps.  Mais  le  changement  qui  en  résulte 
sur  leurs  longitudes  et  sur  leurs  latitudes,  est  différent  selon  les  valeurs  de 
ces  quantités,  à cause  des  facteurs  variables  sin  cos  X',  sin  cos  qui 
entrent  dans  la  formule  de  l'aberration.  Ainsi  le  déplacement  du  système 
planétaire  dans  l'espace  doit  produira  sur  les  étoiles  une  aberration  qui  dé- 
pend de  leur  situation  par  rapport  è la  trajectoire  que  le  système  décrit. 
Pour  calculer  celte  aberration,  il  faudrait  connattre  la  direction  du  mouve- 
ment de  translation  et  sa  vitesse.  Mais  comme  ces  deux  choses  sont  jusqu'il 
présent  inconnues,  l'aberration  qui  en  résulte  pour  les  différentes  étoiles  se 
compose  avec  les  petits  mouvements  qui  leur  6ont  propres,  et  nous  la  con- 
fondons avec  eux;  ce  qui  montre  qu'il  faut  mettre  beaucoup  de  réserve 
dans  les  conséquences  que  l'on  pent  déduire  de  la  comparaison  de  ces 
mouvements. 

8.  Venons  maintenant  è la  partie  de  l'aberration  qui  dépend  du  mouve- 
ment annuel  de  la  terre  autour  du  soleil  ; mouvement  qu’il  faut  transporter 
en  sens  contraire  au  soleil  et  è tous  les  astres. 

Deux  choses  sont  à apprécier  dans  cc  mouvement,  sa  direction  et  sa  vi- 
tesse. Ces  deux  quantités  sont  nécessaires  pour  déterminer  la  valeur  des 
termes  qui  en  résultent  dans  la  formule. 

Faisons  d'abord  abstraction  de  .l'excentricité  de  l'orbo  terrestre.  Dc- 
lambrc  a trouvé  par  les  retards  des  éclipses  des  satellites  de  Jupiter,  que 
la  lumière  emploie  8’  t3"  de  temps  sexa-ésimal  pour  parcourir  la  distance 
moyenne  du  soleil  à la  terre.  Or,  on  8’  i3”  la  terre  décrit  autour  du  so- 
3Co°  8'  1 3' 

leil  un  petit  arc  égal  h 3^1  ,^^3  1 à raison  d’une  circonférence  entière 

pour  une  année  sidérale.  Cet  arc  étant  évalué  en  secondes  devient 
3Cm.36oo’.oi,oo$,iO(i  36o.ao',54i6  ....  , , 

" - 365U63fl  °U  363, *56383  ; ^nlM  qui  pCU*  56  m,l,w'  80U*  ,a 


forme  3o*.54t6  ■ 


S.aMaBS.TO'.Sjtfi 


! cequi  la  rend  facile  à calculer;  et  alors 


4 365., *56383 

clic  se  réduit  è 30", 5416  — o,',2g5fi  = ao",a46o.  Si  l’on  emploie  cette  quan- 
tité pour  représenter  la  vitesse  de  la  terre, celle  de  la  lumière  sera  représen- 
tée par  le  rayon  de  l’orbite,  réduit  aussi  en  secondes  sexagésimales,  ou  par 
*0x64”, 8.  Ainsi,  en  représentant  par  R"  le  rayon  ainsi  transformé,  la  valeur 
abstraite  de  la  vitesse  Y'  duc  nu  mouvement  de  la  terre,  sera 


V'  = 


nii”,*46 

il"  ’ 
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la  vitesse  de  la  lumière  étant  prise  pour  unité.  Or,  par  la  nature  des  ex- 
pressions de  l'ot  de  J',  il  faut  pour  l'homogénéité  exprimer  V'  en  secondes 
de  degré  ; pour  cela  il  faut  multiplier  le  nombre  abstrait  qui  représente  V, 
par  le  rayon  réduit  en  secondes,  c'est-à-dire  par  R'  : ce  qui  revient  i sup- 
primer le  dénominateur  de  V'  ; par  conséquent  la  valeur  qu’il  faut  substituer 
dans  notre  formule  est  simplement  V'  = ao",a4*>- 

Mais  avant  d’appliquer  cette  expression,  donnons-lui  toute  la  généralité 
qu’elle  comporte,  en  ayant  égard  à l’excentricité  de  l’orbe  terrestre.  Par  l'ef- 
fet de  celte  excentricité,  l’intensité  de  la  vitesse  varie  dans  les  differents 
points  do  l’orbite  ; sa  direction  change  aussi,  puisque  l’orbite  n’est  plus  cir- 
culaire; mais  il  est  facile  d’avoir  égard  à ces  variations. 

Evaluons  d’abord  l’expression  variable  de  la  vitesse.  Soit  a le  petit  angle 
décrit  par  la  terre  autour  du  soleil,  pendant  que  la  lumière  parcourt  le 
rayon  r de  l’orbite.  L’arc  récllemcul  décrit  par  la  terre,  dans  cet  intervalle, 
ne  diffère  pas  sensiblement  de  ra;  car,  à cause  do  sa  petitesse  et  du  peu 
d’excentricité  de  l'orbite,  il  se  confond  arec  un  arc  de  cercle  qui  serait  décrit 
du  rayon  r.  Prenons  donc  l’arc  ra  pour  représenter  la  vitesse  de  la  terre.  Celle 

do  la  lumière  se  trouvera  représentée  par  le  rayon  r;  et  leur  rapport  — , 

ou  simplement  a,  exprimera  la  valeur  do  V"  qu’il  faut  substituer  dans  notre 
formule  de  l’aberration.  Nous  supposons  ici  l’angle  a exprimé  en  secondes 
commcdoit  l’étre  la  vitesse  V". 

Il  ne  s’agit  doue  que  d’avoir  l’expression  générale  de  «.  Or,  nous  l’avons 
déjà  formée  dans  la  page  480  du  IVe  volume.  En  nommant  a le  demi-grand 
axode  l'ellipse,  c le  rapport  de  l'excentricité  au  demi  grand  axe,  T le  temps 
d’une  révolution  anomalistiquc,et  représentant  pur  tt  la  dcmi-circonfi  rence 
dont  le  rayon  égale  1,  nous  avons  trouvé  alors  que  l'arc  a,  décrit  pendant 
le  temps  t,  avait  pour  valeur 

a TT  a'  1J1  — e' 

Ici  t est  le  temps  que  la  lumière  emploie  pour  parcourir  le  rayon  r.  Ainsi, 
en  admettant  avec  Delambre  8’ il"  pour  le  demi  grand  axe,  on  trouvera 
proportionnellement  pour  lo  rayon  r, 

t = 8’  1 3" . - ; 

fl 

valeur  qui,  étant  substituée  dans  «,  donne 


f ...  8'  iV.  2 »t  . 

La  quantité ^ est  justement  l'aberration  constante  que  nous 

avons  calculée  d'abord  dans  le  cas  de  l'orbite  circulaire,  et  que  nous  avons 
trouvée  eyalo  à 2o",3{fj.  Car  la  différence  de  l’année  aoomalisttque  à 
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I année  sidérale  que  nous  avons  employée,  ne  changerait  pas  ce  résultat  du 
o’,i>ooa.  En  Taisant  donc  usage  de  cette  Tatour,  et  écrivant  V"  au  lieu  de  a, 
il  vient  

ir»  „ rr  a *} 1 — e' 

V — ao  ,a4fi  ■ — . 

On  voit,  on  cfTet,  que  si  l'on  supposait  dans  celte  formule  l'excentricité 
nulle,  ce  qui  donne  e — o et  a = r,  on  retomberait  sur  l'aberration  con- 
stante de  l'orbite  circulaire,  comme  cela  devait  naturellement  arriver. 

Mais  en  général  il  faut  mettre  pour  r sa  valeur  dans  l'ellipse,  qui  est 

a (i  — e' ) 

r = 1 - • , 

i -t-  e cos  (v  — a) 


en  appelant  v la  longitude  héliocenlrique  de  la  terre,  et  o la  longitude  du 
périhélie.  Celte  substitution  étant  (aile,  la  valeur  de  V"  devient 


V"  = io”,a46 


I -4-  e cos  (e  — a) 
—c’ 


11  faut  maintenant  déterminer  les  angles  X”,  Y”,  Z",  formés  par  cette  vi- 
tesscaveclcs  trois  aies  rectangulaires  *' ■ Comme  elle  est  toujours  diri- 
gée dans  le  sens  du  mouvement  de  la  terre,  tangentiellcmenl  & l'orbe  ter- 
restre, on  voit  d'abord  qu'elle  forme  un  angle  droit  avec  l'axe  des  s’,  puisque 
cet  axe  est  perpendiculaire  à l'écliptique.  On  a donc 

cos  Z"  = o ; 

et  comme  on  a en  général 

cos’  X’  -H  cos’  Y"  -r  cos’  Z"  = I , 

il  en  résulte 

cos  Y"  = sin  X*. 

Ces  valeurs  étant  substituées  dans  les  formules  généralcs(i),  elles  donnent, 
pour  ce  genre  d'aberration  en  longitude  et  en  latitude, 

(a)  / = P -*-  — — - sin  ( X”  — V),  1 = 1'  — \*  si»  1'  cos  (X'  — P ). 

COS  a' 


Avant  d'aller  plus  loin,  il  est  essentiel  de  déterminer  rigoureusement  lo 
signe  de  ces  deux  corrections  ; car  l'équation  qui  nous  adonné  cos  Y"  avait 
réellement  deux  racines,  l’une  positive,  l'autre  négative  ; et  nous  aurions 
pu  y satisfaire  aussi  bien  en  prenant  cos  ï"=  — sin  X’,  qu'en  faisant 
cos  Y*  = -t-  sin  X".  Puisque  nous  avons  adopté  celte  dernière  racine,  il  faut 
voir  quel  signe  nous  devons  donner  à la  vitesse  V",  en  conséquence  de  cette 
détermination. 

Pour  cela,  considérons  une  étoile  située  dans  la  partie  boréale  do  l'éclip- 
tique, et  dont  la  longitude  vraie  l',  soit  égale  à celle  du  périhélie  de  l’orbe 
terrestre.  Dans  ce  cas,  X”  — I'  sera  l’angle  formé  parla  direction  du  mourc- 
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ment  de  la  lcrrc  avec  la  distance  périhélie  de  l'orbe  terrestre  ; et  cet  angle, 
comme  ceux  dont  il  est  la  différence,  se  mesurera  sur  l'écliptique,  d'orient 
en  occident,  selon  l’ordre  des  signes.  Il  sera  égal  à un  angle  droit,  lorsque 
la  terre  se  trouvera  au  périhélie  de  son  orbite.  On  aura  donc  alors 

cos  (X"  — /'  ) = o,  sin  (X*  — /#  ) = 1 . 

Dans  ce  cas,  l'aberration  doit  être  nulle  sur  la  latitude  de  l'étoile;  et  son 
effet  se  reportant  tout  entier  sur  la  longitude,  doit  l'augmenter  d'une  quantité 
V" 

-*  La  première  condition  relative  à la  latitude  est  satisfaite  d'elle* 

20s  à 

même,  puisque  cos(X" — /')=;o.  La  seconde  exige  que  V*  soit  positif. 
Ainsi  la  direction  propre  de  la  vitesse  de  la  terre  doit  être  regardée  comme 
posilivo  au  périhélie,  dans  nos  formules,  et  par  conséquent  comme  négative 
à l'aphélie.  En  efTet,  si  l’on  suit  les  conséquences  de  celte  convention  sur  la 
latitude  ou  sur  la  longitude  de  l'étoile,  dans  les  diverses  parties  de  l'orbite, 
pour  l'exemple  particulier  que  nous  venons  de  choisir,  on  les  trouvera  tou- 
jours conformes  avec  ce  qui  doit  résulter  du  principe  même  de  l'aberration, 
tel  que  nous  l’avons  expliqué  dans  le  texte.  * 

9.  Si  l’on  voulait  obtenir,  d’après  les  formules  précédentes,  les  variations 
correspondantes  de  l'ascension  droite,  il  faudrait,  conformément  à ce  que 
nous  avons  dit  plus  haut,  employer  la  même  valeur  V*  cos  X*  pour  la  com- 
posante parallèle  aux  r;  mais  il  faudrait  substituer  V1  cos  Y"  cos  ta  pour  la 
v composante  parallèle  aux  j,  et  V " cos  Y"  sin  ta  [mur  la  composante  parallèle 
nuxr;  ou,  ce  qui  revient  au  même,  il  faudrait  substituer  ces  quantités  ail 
lieu  do  V*  cos  Y"  et  de  V"  cos  Z",  dans  les  formules  générales  (t).  On 
aurait  ainsi 

V*  t 1 

a = a'  h - — { cos  Y'  cos  ta  cos  a'  — cos  X*sin  a'  1» 

cos  d ' 1 

d = d'  — V"  | cos  \"  sin  d' cos  a'  -4-  cos  Y"  . sin  d' sin  a'  cos  ta  — cos  Y" cos  d' sin  ta 

Mais  nous  venons  de  trouver  que,  relativement  à la  vitesse  de  la  terre, 
cos  Y"  = sin  X",  par  conséquent 


n = a'  -i-  — - — - { sin  X"  cos  ta  cos  a ' — cos  X"  sin  a' 

* cos  d ' • 

Yr"  | cos  X"sin  d’ cos  ar  4-  sin  X"  sin  d ' sin  a’  cos  ta  — sin  X"  cos  d’ sin  ta  j \ 


a\d'  sont  l'ascension  et  la  déclinaison  vraies;  a et  d sont  l'ascension  droite 
et  la  déclinaison  apparentes.  Ces  expressions  rentreraient  dans  les  précé- 
dentes, si  l'on  y supposait  ta  nul,  et  qu’on  y changeât  a en  /,  et  d en  â;  ce 
qui  devait  en  effet  arriver,  puisque,  dans  celte  supposition,  l'cqualeur  coïn- 
cide avec  l'écliptique.  On  pourrait  même  en  général  les  mettre  sous  une 
forme  aussi  simple  que  celles  de  la  longitude  et  de  la  latitude,  en  pieoant 
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doux  angles  auxiliaires  Net  N'  tels,  qu'on  ail 

..  tanga'  sin  a' cos  &> — cotd'sin** 

langN  = — - — , long  N'  = — 
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car  alors  elles  deviendront 


V"  tin  a 9 
cos  d!  sin  N 


cos  a ' 


sin  (X*  - N), 


. „ V*.  sin  d' cos  a 

a = <r— c • cos  ( X — N ). 

cos  N v ' 

Il  ne  reste  plus  qu’à  déterminer  X*,  c'est-à-dire  l'angle  que  la  tangente 
de  l'orbe  terrestre  forme  a»ec  la  ligne  des  équinoxes  à un  instant  quel- 
conque. 

Or,  si  l’on  rapporte  l'équation  d'une  ellipse  à des  coordonnées  rectangu- 
laires x",y’  parallèles  à sos  axes  a et  4,  et  dont  l’origine  soit  au  centre  do 
l'ellipse,  l'angle  formé  par  la  langento  de  l'ellipse  avec  le  grand  axe  que  jo 
suppose  être  celui  des  x,  aura  pour  tangente  trigonométrique 

— b'x" 
a' y’ 

( Voycx  Ccom.  Analyi.,  6"  édit.,  p.  31 5.  ) Nous  nommerons  col  angle  n.  Pour 
appliquer  cette  expression  au  cas  qui  nous  occupo,  il  faut  mettre  l’origino 
des  coordonnées  au  foyer  de  l’ellipse  et  y introduire  l’angle  e — o,  formé 
par  le  rayon  vecteur  r avec  le  grand  axo.  Nommons  de  plus  c le  rapport  de 
l’excentricité  au  demi  grand  axe,  comme  nous  l'avons  supposé  plus  haut, 
nous  aurons 


a • - b' 


= e*,  y’  = r sin  (c  — o),  x = y^a*  — i*-f  r cos(e — a); 


d'où  l’on  tire 

4*  = <j’ (1  — e’),  y“  — rsin{e— o),  x"  = or  h-  r cos  (e  — a). 

— 4*j 


Au  moyen  de  ces  transformations,  la  quaulilé  ■ 


a' y' 


ou  tang  n devient 


tang  n = — ■ 


(1  — c*  ) 1 ae  -t-rcos  (e  — o) 


r sin  (e  — a) 


lit  en  v mettant  pour  r sa  valeur — 7 — — > elle  prend  cette  forme 

1 -t-  e cos  (e  — o 

très  simple 

e •+•  cos  ( v — a ) 

tang  n— — — • 

sin  ( v — a) 

Si  l'excentricité  de  l'ellipse  terrestre  était  nulle,  ou  aurait 
r = o,  tang  n = — col  (e  — a ) , 


*' 
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et  par  conséquent 


n ^30  + »'  — tn. 


Mais  puisque  l'excentricité , sans  être  nulle,  est  extrêmement  petite,  la  va- 
leur de  n sera  très-peu  différente  do  celte  quantité.  Soit  n * celle  différence, 
en  sorte  qu'on  ait 

i»  = 90  -t-  e — a — n'i 


ce  qui  donne 


tang  n = 


— cos  (e  — o ) — sîn  ( e — xs  ) tang  n' 
sin ( e — cr  ) — cos  ( e—  a)  tang  n' 


En  substituant  cette  valeur  de  tang  n dans  l'équation  précédente,  on  trouve 


tang  n*  = 


e sin  (e  — o) 
i -h  c cos  ( v — tr  ) 


L'angle  n\  comme  nous  l'avions  prévu,  sc  trouve  très-petit,  du  même  ordre 
que  l'excentricité.  Dans  tous  les  calculs  de  l’aberration,  il  suffit  de  conserver 
la  première  puissance  de  cette  quantité.  On  peut  donc  négliger  le  terme  mul- 
tiplié par  c dans  le  dénominateur;  ce  qui  réduit  ce  dénominateur  à l'imite. 
On  peut  aussi  substituer  à tang  n ' le  rapport  du  petit  arc  n'  au  rayon  réduit 


en  secondes,  c'cst- à-diro 


n' 

IF‘ 


Alors  on  aura 


ou  simplement 


n = c R"  sin  (.e  — cr  ) , 
n'  = e sin  (»»  — a ) , 


en  supposant  l'excentricité  e exprimée  en  secondes,  comme  nous  l'avons  fuit 
souvent.  Far  cc  moyen,  nous  aurons 

« = 90  -+-  v — a — n'  = 90-+-  e — o— e sin  (e  — o). 

n est  l'angle  formé  par  la  tangente  de  l'orbe  torrestre  avec  la  distance  péri- 
hélie. En  lui  ajoutant  l'angle  a,  forme  par  la  distance  périhélie  avec  la  ligne 
des  cq.iinoxes,  la  somme  n -t-  cr  exprimera  l'angle  formé  par  la  tangente  do 
l’orbe  terrestre  avec  la  ligne  des  équinoxes,  que  nous  avons  prise  pour  axo 
des  xr . Cet  angle  n -b  a sera  donc  justement  celui  que  nous  avons  nommé 
X".  Nous  aurons  ainsi 


X*  = go  -4-  e — c si  n ( e — cr  ) . 

v est  là  longitude  bélioccntriquc  de  la  terre,  et  la  longitude  héliocontri- 
quo  du  périhélie  de  l'orbe  terrestre.  A la  place  de  ces  quantités  il  sera  plus 
commode  d’introduire  les  longitudes  géoccnlriqucs  0 et  ç? , du  soleil  et  du 
périgée  solaire,  qui  sont  immédiatement  données  par  les  Tables  astronomi- 
ques. Cela  est  extrêmement  facile;  car  les  lieux  apparents  du  soleil  et  du 
périgée  solaire  sont  diamétralement  opposés  sur  la  sphère  céleste  nu  lieu 
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réel  de  la  terre  et  du  périhélie  de  l’orbe  terrestre  ; de  sorte  qu’en  comptant 
les  longitudes  dans  le  meme  sens  et  à partir  du  môme  cquinoxe,  comme  on 
doit  toujours  le  faire,  on  a constamment 


par  conséquent 
ce  qui  donne 
par  conséquent 


8 = »*  -+-  180°  , <p  = ct  -+-  1800  , 
v — 0 — 1 8o°  , u ~ ÿ — 1 8o°  ; 
X'  = — 90°  -4-  8 — e sin  ( 8 — Ç»  ) » 


X"  — T = — 900  -4-8  — V — c sin  (8  — p ), 


et  en  substituant  cette  valeur  dans  les  expressions  de  l'aberration  en  longi- 
tude cl  en  latitude,  elles  deviennent 

l = V ^-77  • cos  { 8 — /'  — c sin  (8  — ç>)  }» 

cos  ' 1 

X = X1  — V*  sin  A' . sin  J 8 — /'  — e sin  ( 8 — p)  J. 

On  aura  de  môme  pour  l'ascension  droite  ct  la  déclinaison 


V'  sin  a'  i _ . i 

a si  a’ -r—. — sr  • cos  | 8 — N — e sin  ( 8 — 9 ) » , 

cos  d!  sin  N ' ' T ' ’ 

. V*  sin  d' cos  a’  .1^  ~ .1 

d = d côTÏS • sin  | 8 — > — e sin  (8  — ç>)  j » 


N et  N'  étant,  comme  nous  l'avons  vu,  des  angles  auxiliaires  tels,  qu'on  ait 


tang  N = 


tan  g «' 

1 

cos  » 


tang  N'  = 


sin  a'  cos  — cot/i'  sin  w 
cos  fl’ 


Il  ne  reste  plus  qu'à  mettre  dans  ces  expressions,  au  lieu  de  V",  la  valeur 
que  nous  avons  trouvée  plus  haut,  c'est-à-dire 


V"  = *o%a',r» . 


I -4-  c en*  (e  — ct  ) 
y 1 — e * 


ou  bien 


v/,  -<•’ 


En  substituant  cette  valeur  de  V"  dans  les  formules  precedentes,  il  faut  se 
borner  à la  première  puissance  de  l'excentricité  ; ce  qui  réduit  le  dénomina- 
teur de  V*  à l'unité.  Ensuite,  en  se  bornant  toujours  aux  termes  de  cet  ordre, 
on  aura 


cos  j 9 — V — e sin  (6  — y)  J = ce»  (9  — V)  -t-  c . sin  (9  — y)  sin  (9  — l’), 
sin  {t*  — F — esin  ( W — y)  J :=  sin  ( 9 — i ) — c sin  (9  — y)  cos  (9  --  /'). 
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Ccci  suppose  seulement  que  l’on  met  pour  e sa  valeur  abstraite  o,nt(>8i4> 
et  non  pas  la  réduction  de  cette  valeur  en  secondes.  Les  termes  analogues 
de  l'ascension  droite  et  de  la  déclinaison  donneront  des  résultats  semblables  ; 
et  en  les  multipliant  par  i -t-ecos  (0 — p),  on  aura  définitivement 


t = l'  — jco»(6  — l')H-ecos(p  — l')|, 

X=  à'  — 20", ^40  sin  JT  | sin  (0  — /')+  csin(p  — /')  |f 

. 2ü",  2^6  si  11  a'  i ...  . 

a = ‘ ( COS(0-N)-f-CCO,(p-N)  , 


cosd'sinN  I 

ao",  346  sin  tf  cosa' 

cos  N' 


sin  ( 0 — N')  -t-  e sin  (p  — N' ) !. 


. quoi  il  faut  toujours  joindre  les  équations  auxiliaires 

„ tanga'  sin  a' cos  u — cotd'sinu 

tangN  = — - — 1 tangN'  = ; 

u nos  m 0 riM  a' 


Au  reste,  nous  n’introduisons  ici  ces  angles  que  pour  montrer  l’analogie 
des  formules  qui  appartiennent  à l’équateur  ot  à l'écliptique  ; car,  pour  les 
calculs  numériques , il  sera  souvent  plus  exact,  et  presque  toujours  aussi 
simple,  d’employer  immédiatement  les  valeurs  de  a et  de  d,  après  en  avoir 
éliminé  N et  N'.  On  aurait  alors 


, ao  , a/16  i , „ , , _ 1 

a — a — cos  u cosa  cos  0 -+-  sin  a sm  0 

cos  a ( I 

ao",  ajG  . e 

• cos  d' 


; cos  m cosa' cos  p -t- sin  a' sin  p j, 
d'  — ao",  aJ6  | sind'  cosa’  sin  0 — sin  a'  sind'  cosw  cos0  -+-  cos  d' sin  u cos0  j 
— ao",  046  . c | sin  d' cosa'  cos  p — sin  a’  sin  d’ cos  u cos  p -+-  cos  tP  sin  u cos  p 


On  pourrait  encore  décomposer  les  produits  de  sinus  en  sommes  et  en 
différences  , comme  nous  avons  fait  pour  la  nutation,  dans  le  IVe  volume, 
pag.  /|o3.  C’est  même  ainsi  que  l’on  opère  ordinairement , quand  on  veut 
réduire  la  formule  en  Tables.  N'oublions  pas  que  p est  la  longitude  du  péri- 
hélie de  l’orbe  solaire,  cl  que  l’on  avait  au  commencement  de  1811 


p = 379040' a4". 

Coite  longitude  augmente  chaque  année  de  61  ",9  de  la  division  sexagésimale 
ou  de  191  ",067  de  la  division  décimale,  comme  nous  l’avons  démontre  dans 
le  IVe  vol.,  pag.  449  et  5ai. 

10-  Les  positions  apparentes  du  soleil,  telles  qu’on  les  observe,  sont  clics  • 
mêmes  affectées  des  effets  de  l’aberration , et  il  faut  les  en  dépouiller  pour 
avoir  les  lieux  réels  de  ect  astre.  Rien  n’est  plus  facile  d’après  les  formules 
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precedentes ; car  le  soleil  est  un  astre  dont  la  latitude  est  nulle,  et  dent  la 
longitude  est  égale  & 6.  En  introduisant  ces  modifications  dans  nos  formules, 
elles  donnent 

1=1'  — ao",  a4fl  | i « cos  (p  — 0 ) j . 

li.  Los  résultats  que  nous  venons  d’obtenir  vont  nous  faire  connaître  l'or- 
bite décrite' chaque  année  par  le  lieu  apparent  de  l'ctoilc  autour  de  son  lieu 
moyen.  Cette  orbite  étant  très-petite,  nous  opérerons  ici  comme  pour  l'cl-  , 

lipse  de  nutation  ; nous  la  projetterons  sur  la  surface  concave  du  ciel  comme 
sur  une  surface  plane,  et  nous  rapporterons  ses  points  à deux  coordonnées 
rectangulaires,  avant  leur  origine  au  lieu  moyen  de  l'astre;  ces  coordonnées 
set  ont  les  différences  de  latitude  X — X',  l — l' , et  les  différences  de  longitude 
reportées  à la  hauteur  du  lieu  moyeu  do  l'étoile,  c'est  h -dire  ( l — /’)  cos  à’., 

En  nommant  les  premières  Y,  les  secondes  X,  comme  nous  l'avons  fuit 
alors,  nous  aurons 

X = — ao”,  346  ! cos  (8  e sin  (p  — I’)  J , 

Y = — ao”,  34<>  sin  X'  | sin  (6  — /’)  -+-e  sin  ( p — l'  ) 

Dans  ces  équations  la  longitude  ? du  périhélie  peut  être  supposée  con- 
stante pendant  l'intervalle  d'une  année;  car  la  variation  de  Gi”, 9 qu'elle 
éprouve  n’est  pas  sensible  sur  le  résultat,  à cause  du  très-petit  facteur  equi 
multiplie  le  terme  où  elle  entre.  Ainsi,  on  éliminant  la  longitude  0 du  soleil, 
on  aura  l'équation  de  l'orbite  demandée.  Il  est  visible  que  cette  équation 
sera. 

j -t-  ao”,  346 . e sln(p  — l'  ) j -+-  ■ X 20’,  34G  . e cos  { p — V J*  = | 2o",34G  J! 
ou  bien 

Y -+-  2o",a4f>  .r  sin  X'  sin(p  — l')  j ’-t-sin1  X'  j X -+-  ao”,34G  rcos(p  — /'  J*=  | io”,a4G  j’  sin’/. 

Cette  équation  est  celle  d'une  ellipse  qui  est  rapportée  à des  coordonnées 
parallèles  t)  scs  axes,  mais  dont  le  centre  n'est  pas  au  lieu  moyen  de  l'étoile. 

Si  l'on  appelle  X',  Y’  les  coordonnées  rapportées  au  centre,  on  aura 

Y'=Y-t-ao',aifi . e sin  X’  sin  (p—  /'),  X’  = X -t  20', 246  . e cos  (p  — /'), 

et  ensuite 

Y”-t-  X"  sin1  X'  = j ao”,  ajfi  j ’sin*  . ■ 

Quand  Y'  = o,  on  a 

X'  = 20',  346; 

c'est  le  demi  grand  axe,  et  l’on  voit  qu’il  est  parallèle  à l’écliptique. 
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Quanti  X'  = o,  01»  a 

Y'  = 2o*,à$6ain  X ;• 

c'est  le  demi  petit  axe  : il  est  tangent  au  cercle  de  latitude 

On  voit  aussi  que  le  centre  de  l'ellipse  ne  coïncide  pas  tout  à Tait  arec  le 
lieu  moyen.  La  différence  dépend  de  l'excentricité  de  l'oibe  terrestre.  D’a- 
près les  valeurs  précédentes,  cette  différence  est  égale  à 

20#,  246 . e sin  X'  sin  (ç>  — /'), 
dans  le  sens  des  Y ou  de  la  latitude;  et  h 

20*,  2/jÔ  . e cos  ( f — l')y 

dans  le  sens  des  X;  ce  qui  donne  sur  la  longitude 
20% 2/j6  . e cos (p  — V) 

; y 

cos  / 

en  divisant  par  le  cosinus  de  la  latitude  de  l'astre. 

Le  petit  -ave  de  l'ellipse  s'évanouit  quand  X est  nul,  c'est-à-dire  pour  les 
étoiles  situées  dans  le  plan  même  de  l'écliptique,  et  alors  l'ellipse  se  change 
en  une  portion  de  ligne  droite.  C'est  à fort  peu  près  le  cas  de  l'ellipse  de 
Régulus,  comme  nous  l'avons  vu  par  les  observations. 

An  contraire,  si  X = go°,  l'ellipse  se  change  en  une  circonférence  de  cercle, 
dont  le  rayon  a encore  cette  même  valeur  20",  246;  C’C81  cc  ffui  arrivera  pour 
uncétoile  située  au  pôle  môme  de  l'ecliptiquc.  Dans  tous  les  cas  le  grand  axe 
de  l'ellipse  est  invariable;  cl  quelle  que  soit  la  position  de  l'étoile,  il  est  égal 
ù 4o",  492.  Le  second  axe  seul  dépend  de  cette  position,  et  varie  proportion- 
nellement au  sinus  de  la  latitude.  Telles  sont  la  nature  et  les  dimensions  de 
la  courbe  apparente  que  décrivent  annuellement  les  étoiles,  par  l'effet  de 
l'aberration  que  produit  le  mouvement  de  la  terre  dans  son  orbite. 

12.  Le  mouvement  de  rotation  diurne  produit  aussi  dans  la  position  des 
astres  une  petite  aberration,  qu'il  est  nécessaire  d'évaluer,  ne  fût-ce  qu'ufin 
de  s'assurer  qu'elle  est  insensible. 

11  est  d’abord  très- facile  d’en  trouver  l'expression  générale  d'après  nos 
formules.  En  effet,  soit  la  vitesse  de  rotation  de  l’observateur  sur  son 
parallèle.  Cette  vitesse  étant  parallèle  à l'cquateur,  il  est  sensible  qu'il  faut 
adopter  ici  un  système  de  coordonnées  qui  se  rapportent  à l'ascension  droite 
et  à la  déclinaison.  Soient  donc  X"*,  Y",  TLm  les  angles  formés  parla  vitesse 
V'”  avec  les  trois  axes  rectangulaires  menés  n l’équinoxe  du  printemps,  à 
90  degrés  d’ascension  droite,  et  au  pôle  boréal  do  l’équate.ir,  on  aura  d’abord 
ZF  = 90°,  puisque  la  vitesse  \m  est  parallèle  à l’équateur,  par  conséquent 
cos  Y™  = sin  X".  Ainsi,  en  n'ayant  égard  qu'à  celle  cause  d'aberration,  les 
formules  générales  (1)  donneront  ici  comme  dans  la  pag.  3^5, 


u = a1  H — sin  (\m  — a*), 

cos  d!  ' 7 


d = d'  — V*  sin  d' . cos  ( X*  — a * ). 
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Maintenant,  si  l’on  nomme  A l’ascension  droite  du  zénith  do  l'observateur, 
et  + D sa  déclinaison,  supposée  boréale,  on  aura 

X"  = 900  -t-  A ; 

caria  vitesse  V”  étant  dirigée  suivant  la  tangente  de  la  courbe  que  décrit 
l'observateur,  est  perpendiculaire  au  rayon  du  parallèle  sur  lequel  il  se 
trouve.  Or  ce  rayon  fait  toujours  l'angle  variable  A avec  l'ave  des  x;  et  ce 
résultat  est  analogue  à la  valcurque  nous  avons  trouvée  pour  X“  dans  l’ellipse 
terrestre,  pag.  3y8.  Substituant  dans  les  formules  précédentes,  il  vient 


a = »’  -t-  V" 


cos  {A  — a'  ) 


cos  d' 

d = d'  -t-  V"  sin  d' . sin  (A  — a'  ). 

Dans  ces  expressions  A — a'  est  l’angle  horaire  de  l’astre  compté  du  méridien 
supérieur  et  d'occident  en  orient.  Il  ne  reste  plus  qu'à  évaluer  l’intensité  de 
la  vitesse  V".  Pour  l’obtenir,  il  faut  la  comparer  avec  celle  du  mouvement 
annuel. 

La  rotation  de  la  terre  s'ai  hève  en  un  jour;  et  son  mouvement  dans  son 
orbite  se  fait  en  un  an  , c'est-à-dire  en  365J,a5.  Dans  l'intervalle  d'un  jour, 
chaque  point  de  l'équateur  terrestre  décrit  une  circonférence  de  cercle  dont 
le  rayon  est  égal  au  rayon  de  cet  équateur,  c’est-à-diro  à iTin,  en  prenant 
pour  unité  le  rayon  moyen  de  l'orbite  solaire.  Ainsi,  en  négligeant  l'evcentri- 
citu  de  celte  orbite,  ce  qui  n'est  ici  d’aucune  conséquence,  la  vitesse  annuelle 
de  la  terre  est  à celle  de  sa  rotation  diurne  à l'équateur,  comme  le  péri- 
mètre de  l'orbite,  divisé  parle  temps  employé  à le  parcourir,  est  à la  circon- 
férence de  l'équateur  divisé  par  le  temps  de  la  rotation  , c'est-à-dire , comme 

.t,,3.*  - : -v^-a  ou  comme  1 : ; d’où  il  est  facile  de  conclure  que  la 
365,35  31578  33.178 

vitesse  de  rotation  à l'équateur  est  environ  la  63e  partie  de  la  vitesse  an- 
nuelle. Or,  nous  avons  trouvé  que  celle  ci  était  représentée  par  au”,  3^6,  en 
représentant  la  vilesso  de  la  lumière  par  le  rayon  réduit  en  secondes.  La 
vitesse  de  rotation  de  la  terre  sera  donc  65  fois  plus  petite,  c'est  à-dire  égale 
HO*  îiG 

à — ^ ou  o",3u , environ  un  tiers  de  seconde  sexagésimale.  Telle  est  la 

valeur  de  V"  à l'équateur.  Mais  cette  valeur  diminue  proportionnellement 
au  cosinus  de  la  déclinaison  du  parallèle  sur  lequel  l’observateur  se  trouve  ; 
c’est-à-dire  que  si  cette  déclinaison  est  D,  la  vitesse  de  rotation  devient 
V'cos  D,  ou  o*,3t  1 . cos  D.  Ainsi,  en  substituant  cette  valeur  dans  l'expres- 
sion de  n et  de  d,  on  aura 

cos  D . cos(  A — a') 


a = a'  -t-  o",3i  1 

d = d' 


cos  d' 

o"  ,3 1 1 . cos  D sin  d' . sin  ( A — «'  ). 


D'après  ces  expressions,  on  voit  que  l’aberration  en  ascension  droite,  pro- 
duite par  la  rotation  de  la  terre,  est  la  plus  grande  possible  à l'instant  du 
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passait*  des  astres  au  méridien,  parce  qu'alors  l'angle  horaire  A — a' est  nul 
Dans  ce  cas,  l'aberration  en  déclinaison  produite  par  la  même  cause  est 
nulle  aussi.  Cela  devait  être,  puisque  la  vitesse  de  rotation  étant  alors  per- 
pendiculaire au  plan  du  méridien,  ne  peut  altérer  que  l'ascension  droite.  Au 
contraire,  quand  l'angle  horaire  A — a'  est  de  six  heures,  l'effet  de  la  rola- 
tionsur  l'ascension  droite  est  nul  et  se  reporte  tout  entier  sur  la  déclinaison. 
Aussi,  dans  ce  cas,  la  vitesse  de  l'observateur  devient-elle  perpendiculaire 
au  méridien  de  l'astre. 

Pour  une  même  valeur  de  l'angle  horaire,  l'aberration  en  ascension  droite 
augmente  en  même  temps  que  la  déclinaison  de  l'astre.  Afin  d'en  apprécier 
les  effets , prenons  pour  exemple  la  polaire.  Sa  déclinaison  moyenne,  au 
1er  janvier  181 1,  était  83°  i h'  i",  ce  qui  donne 


o%  3i  f 
cos  d' 


io*,  1 4B5. 


Telle  serait  l'altération  produite  sur  l'ascension  droite  de  la  polaire  dans 
son  passage  an  méridien,  à l'équateur  même,  où  I)  = o.  Cet  effet  serait 
moindre  sur  un  parallèle  plus  rapproché  du  pèle;  par  exemple,  à 4‘”>  degrés 
do  latitude,  on  aurait  D— par  conséquent 


ce  qui  le  rédu irait  à 


cos  D 


i 


io»,  1845 

v/â 


ou  7", 4. 


A Paris,  ce  serait  6W,9  ou  o",45  de  temps  sexagésimal.  Ces  corrections  sont 
extrêmement  petites;  mais  pourtant,  puisqu'elles  sont  certaines,  il  faut  y 
avoir  égard  dans  les  observations. 

15  11  ne  nous  reste  plus  qu'à  considérer  la  partie  de  l'aberration  produite 
par  le  mouvement  propre  des  astres  qui  lancent  ou  qui  réfléchissent  la  lu- 
mière. Pour  cela  il  faut  évaluer  la  vitesse  de  ce  mouvement  et  sa  direction. 

Pour  les  planètes  qui  se  meuvent  dans  des  ellipses  très-peu  excentriques, 
comme  la  terre,  la  vitesse  est  facile  à évaluer;  son  expression  est  semblable 
h celle  que  nous  avons  trouvée  plus  haut  relativement  à la  terre  : représen- 
lons-la  de  même  par  V".  Soit/-  le  rayon  vecteur  héliocen trique  de  la  pla- 
nète, et  t'  le  temps  que  lu  lumière  emploierait  à le  parcourir.  Nommons  ot' 
l'angle  décrit  par  ce  rayon  autour  du  soleil  pendant  le  temps  P.  L'ellipse 
étant  très-peu  excentrique,  Parc  de  cercle  r'a'  représentera,  à très-peu  près, 
Parc  décrit  par  la  planète  sur  son  orbite;  et  le  rapport  de  sa  vitesse  à celle 
r'  «' 

de  la  lumière  sera  -p->  ou  simplement  a'.  Or,  en  nommant  c ' le  rapport  de 

l'excentricité  de  l'ellipse  de  la  planète  à son  demi  grand  axe  <*',  et  désignant 
par  T'  le  temps  de  sa  révolution  sidérale,  on  aura  ici,  comme  pour  la  terre, 
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- -*~  V ~ ^*T'  7 

IJe  plu»,  si  nous  représentons  par  a le  demi  grand  axe  de  l’orbe  terrestre 
qne  ta  lumière  parcourt  en  8'  i3",  le  temps  ('  qu’elle  emploie  à parcourir  le. 

r* 

rayon  vecteur  r'  sera  proportionnellement  égal  à 8'  i3"  • — ; ce  qui  donne 

a > 

v,  _ 8'  ^3,,.^T«,,  y^i-e" 
ar'  T' 

Il  faut  éliminer  r'  au  moyen  de  l’équation  de  l’ellipse.  Or,  si  l’on  nomme 
v'  et  a'  les  angles  formes  par  le  rayon  vecteur  et  la  distance  périhélie  avpc 
une  droite  fixe  menée  sur  le  plan  de  l’orbite , et  que  nous  supposerons  être 
la  ligne  des  noeuds  de  la  planète,  on  aura  - 


ce  qui  donne 


3'"  = 


r,  _ "'(t  -r'*) 

l 4-  e'  cos  ( r'  — a'  ) 

8'  il' . an  a'  j i e'  cos  (e'  — a'  ) j 


«T’Vi  — e” 


En  nommant  T la  révolution  sidérale  de  la  terre , nous  avons  trouvé  plus 
haut  , . 

8'  l3* . ix  ; 

^ = ao  ,a}6; 

par  conséquent,  si  nous  en  tirons  la  valeur  du  facteur  constant  3»  . 8'  il", 
l’expression  de  V*  deviendra 

a'  T { I -4-  e'  cos  (v' — o')i 

V*  = ao*,a46 ? . 

a T',  y'i  — e1* 

On  peut  encore  la  simplifier:  car,  d’après  la  troisième  loi  de  Képler,  ou  a 
. T*  _ a* 

t71  ~ â7*  • 

T «’ 

T7  = T . 


ce  qui  donne 


En  substituant  cette  valeur  Je  et  prenant  le  demi  grand  axe  a de  l’orbe 
terrestre  pour  unité  de  distance,  l’expression  de  V"  devient 

1 1 -t-e cos(e'—  o’)J 


V’'=qo",346- 


V«#  (!  — «'  *) 


25 
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Nous  sommes  parvenus  à celte  expression  en  supposant  l'ellipse  très -peu 
excentrique;  aussi  n’est-clle  qu'approchée.  Si  Ton  cherchait  In  valeur  rigou- 
reuse de  V"  d'après  les  formules  du  mouvement  elliptique  données  dans  la 
pag.  44®  IVe  vo!uro«J|  on  trouverait 


VsaSo'ylfG 


j i -f -le'  cos  (e'  — O;)  *f-  <•'*  J « 

c'*r 


Cette  expression  rentre  dans  la  précédente,  lorsqu'on  développe  le  nu- 
mérateur en  série  et  qu'on  se  borne  h la  première  puissance  de  er.  Mais  il 
est  nécessaire  de  lui  conserver  cette  généralité  pour  pouvoir  l'appliquer  aux 
ellipses  les  plus  excentriques,  et  même  aux  paraboles  quo  les  comètes  dé- 
crivent. Dans  ce  cas  il  faut  considérer  que  la  quantité  a'  (i  — e'4)  est  la 
moitié  du  paramètre  do  l'orbite.  Ainsi,  pour  appliquer  la  formule  à une  co- 
mète, il  faut  regarder  <i'(i  ■—c'1)  comme  une  quantité  finie  égale  au  demi- 
paramètre  de  la  paraltole  décrite  par  la  comète,  cl  supposer  ensuite  c'  — i, 
puisque  les  deux  axes  deviennent  infinis  quand  la  parabole  dégénère  en 
ellipse,  cc  qui  réduit  leur  rapport  à l'unité.  (Voyex  Géom.  analjt.,  pag.  j86.) 
Si  l'on  nomme  Df  la  distance  périhélie  tic  la  comète,  qui  est  égale  au  quart 
du  paramètre,  on  aura 


a'  (i  — e,%  ) = 2 IV  ; 

en  substituant  cette  valeur,  et  faisant  ensuite  c'  = i,  l'expression  de  V " 
devient 


! 2-t-2COS(e' — o')  ï 

V'  =ao",a46' — L, 

V^aD' 


V*  = ao*,  j$6  • 


>;  {>•' — c') 

vTïv 


c'csl  l’eipreaaion  de  la.viiessc  pour  les  comèles . 

, Avant  d'aller  plus  loin,  faisons  ici  une  remarque  importante.  Lorsque 
nous  avons  cherché  la  direction  apparente  dos  rayons  lumineux  dans  l'ar- 
ticle 162,  en  composant  la  vitesse  propre  delà  lumière  avec  les  vitesses  de  la 
terre  et  do  l'astre  que  l’on  observe,  nous  avons  vu  qu'il  fallait  prendre  celte 
dernière  dans  sa  direction  naturelle,  et  celle  do  la  terre  dans  une  direction 
opposée.  En  conséquence,  comme  la  terre  et  les  planètes  tournent  autour 
du  soleil  dans  le  même  sens,  d'occident  en  orient,  il  faut,  puisque  la  vitesse 
de  la  terre  est  positive  dans  nos  formules,  considérer  celle  des  planètes 
comme  négative;  ou,  si  l'on  veut  s'énoncer  d'une  manière  plus  générale,  il 
faut  que  nous  regardions  comme  négatifs  tous  le*  mouvements  propres  di- 
rects, et  comme  positifs  tous  les  mouvements  rétrogrades. 

Connaissant  ainsi  l'expression  delà  vitesse  dans  chaque  point  de  l'orbite, 
calculons  maintenant  sa  direction,  qui  coïncide  toujours  avec  la  tangente 
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de  l’grbito.  Si  celle-ci  est  une  ellipse  peu  excentrique,  Cumule  c«la  a lieu 
pour  les  planètes,  l'angle  que  sa  tangente  forme  avec  une  ligne  lixe  menée 
dans  le  plan  de  l’orbite,  peut  être  développée  en  série,  comme  nous  l'avons 
fait  pour  la  terre,  pag.  378.  Par  exemple,  si  nous  nommons  v'  et  a'  les  angles 
formés  par  le  rayon  vecteur  béliocentriquc  de  la  planète,  et  par  ta  distance 
périhélie  avec  la  ligne  des  noeuds  de  l'orbite,  l anglc  forme  par  la  tangenlo 
de  l'ellipse  avec  le  grand  axe  sera 

qo°  -t-  v'  — o'  — e sin  (*■'  — o'  ) , 

rn  supposant  toujours  que  l'on  so  borne  à la  première  puissance  de  l'excen- 
tricité. Si  l'on  ajoute  à ce  résultat  l'angle  a'  formé  par  la  distance  périhélie 
avec  la  ligne  des  noeuds  de  la  planète , la  somme  que  nom  désignerons  par  N 
sera  l’angle  formé  par  la  direction  de  la  tangente  avec  cette  même  ligne  des 
noeuds.  O11  aura  ainsi 


N — 90°  -+•  v’  — e sin  ( v'  — a'  ). 


il  faut  maintenant  déduire  de  ces  données  les  cosinus  des  angles  X",  Y”,  7." 
formés  par  la  tangente  avec  les  trois  axes  des  coordonnées.  Or,  cela  est  très- 
facile.  En  effet,  l'angle  N est  mesuré  sur  le  plan  de  l'orbite.  Supposons  que 
ce  plan  fasse  avec  l'écliptique  un  angle  I.  Alors  on  pourra  regarder  N 
comme  l'hypoténuse  d'un  triangle  sphérique  rectangle,  dont  un  des  cdtés, 
relui  qui  est  opposé  h l'angle  I,  sera  l’inclinaison  delà  tangente  sur  le  plan 
de  l'écliptique,  ou  90°  — Z";  et  l'autre,  que  nous  nommerons  N',  sera  la 
projection  de  N sur  le  même  plan.  Alors,  par  les  principes  de  la  trigouo  - 
mélrie  sphérique,  on  aura 

cos  Z'  = sin  N sin  1 , tang  N'  = langN  cos  1. 


Si  k l'angle  Pi’  nous  ajoutons  la  longitude  béliocentriquc  du  noeud  de 
l'orbite,  représentée  par  n,  la  somme  N’-t-n  sera  l'angle  que  la  projec- 
tion de  la  vitesse  sur  l'écliptique  forme  avec  la  ligne  ddk  équinoxes,  et  l'on 
aura 


ou  bien 


tang(N'-t-n) 


tangN'-t-  tangn 
1 — tang  N'  tangn 


tang  (N'  -t-  u)  = 


tang  N cos  I -+-  tangn 
1 — langN  tangn  cosl 


Or,  en  général,  quand  la  projection  d’une  ligne  droite  aur  lo  plan  des  a y 
fait  un  angle  a avec  l’axe  des  x , on  a,  par  les  formules  de  la  Géométrie  ana- 
ly  tique, 


cos  Y’ 
cos  X* 


tang  a. 


En  joignant  i ccs  résultats  l’équation  de  condition  qui  existe  toujours  entre 

a5.’. 
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I«>  carrés  de»  cosinü.  de.  trois  angles  X",  V",  Z”,  on  aura  dans  le  cas  actuel 

a 

co»  Z*  = »in  N sin  I, 

co»  ï'  = co»  X"  tang  ('N'  -4-  n), 

cos’  X'  + cos*  "î  * -4-  co»’  Z"  = t . 

Les  deu*  dernières  donnent  d’abord 

co»*  X"  -4-  co»1  X'  tang*  ( N'  -4-  n)  — sin*  Z , 

nu  bien 

co»*  X'  = »tn*  Z'#»'  ( N'  -4-  n)  ; •. 

d’où  l’on  tire 

' ' cosX"  = 6tnZ"  co»  (N’  -4-  n), 

et  ensuite 

co»  T'  = »in  '/’  «in  (N'  -4-  »)• 


Or,  on  a en  général 


co»  (N'-4-  n)  = 
»in  (N'  -4-n)  = 


i 

-4- tang*  (N' -4-  n)  , 
tang(Pi'-4-  n) 

\jl  -4-  lang'  (N' -4-  n) 


Substituant  pour  lang  ( N' -4- n)  sa  râleur,  et  réduisant  le  dénominateur,  on 
trouve 


co»  ( N'  -4-  n)  = 
sin  (N'  -4-  n)  = 


cos  n — lang  N ain  n cos  1 
i -t-  lang’  Pi  cos*  1 
sin  n — tang  N co»  « cos  1 
-4-  lang*  N cos*  1 


Or  

■ t/cos*  N -t-  «in*  N co»M  Vi  - sin*  N sïÏÏM  _ nnT 

^i-4-  tang’  N cos’  L = cos  jj  co»  N co»  N * 


par  conséquent 

cos  N cos  n — sin  N sin  n cos  1 
co»(Pi'-4-n)  = HnZ®-  ’ 

cos  N sin  n -h  sin  N cos  n cos  I 
sin  (N'-t-  n)  = ÏÏÏTZ* 


Enfin , en  substituant  ce»  râleur»  simplifiées  dans  le»  «pressions  de  cos  X 
. et  cos  Y Von  trouve 

cos  X"  = cos  N cos  n — sin  N sin  n cos  I , 

cos  Y*  = cos  N sin  n -h  sin  K cos  n cos  1 , 

cos  Z"  = sin  N sin  I , 
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valeurs  qui  satisfont,  en  effet,  à la  condition 

cos*  X" -t- cos*  Y" -+- cos*  Z"  = i , 


38g 


. comme  on  peut  s'en  assurer  facilement.  * . . 

14.  Rappelons- noua  maintenant  que  les  expressions  générales  de  l’aber- 
ration en  longitude  et  en  latitude,  trouvées  dans  la  pag.  371 , étaient 

V*  < • . . ' ■ 

l = fH { cos  l'  cos  Y"  — sin  V cosX'  ; 

cos  A'  V 1 " 

A = A'  — V"  j sin  X'  cos  V cosX”-l-  tin  A'  sin  l'  cos  Y* — cos  A'  cos  Z'  J. 

Je  n’en  rapporte  qu’un  seul  terme,  parce  que  tous  les  autres  sont  de 
même  firme.  En  substituant  dans  ces  expressions,  pour  cosX",  cos  Y", 
cos  Z",  les  valeurs  que  nous  venons  d’obtenir,  elles  prennent  la  (orme  sui- 
vante : ’ 

V'  1 1 

1=  f H ; 1 cos  N tin  ( n — l')  -t-  sin  N cos  I cos  ( n — V ) I , 

cos  1 ' ) 

X?=z  X'  — V'  | sin  A'  cos  N cos  (a  — V)  — sin  A' sin  N cos  1 sin  (n  — l ')  — cos  A'  sin  N sin  I j. 

Il  est  facile  de  vérifier  ces  expressions;  car,  en  supposant  l’inclinaison  I 
nulle,  ainsi  que  A',  ce  qui  est  le  cas  d’une  planète  qui  parcourrait  le  plan  de 
l’écliptique,  on  doit  retomber  sur  les  résultats  que  nous  avons  troutés  pour 
le  mouvement  apparent  du  soleil.  En  effet,  dans  ce  cas,  elles  se  réduisent  aux 
suivantes  : » 

/=  l'-HV'sinfN-t-n^J'),  ’ 

A = 0; 

et  comme  alors  N-f-n  est  l’angle  formé  par  le  rayon  vecteur  héliocenlrique 
de  la  planète  avec  la  ligne  des  équinoxes,  angle  que  nous  avons  désigne  pré- 
cédemment par  X"  dans  les  formules  (a)  de  la  pag.  375,  on  volt  qu’en  effet 
ces  expressions  s'accordent  avec  celles  que  l’on  tirerait  des  équations  (a) 
pour  l'aberration  du  soleil. 

Relativement  aux  planètes,  l’inclinaison  I n’est  pas  nulle;  mais  elle  est,  . ' 
en  général,  peu  considérable.  11  y aura  donc  de  l'avantage  à se  rapprocher  du  ' 
cas  précédent,  et  l’on  y parviendra  en  introduisant  1 — asin’jl  au  lieu  de 
cos  I ; ce  qui  réunira  tous  les  termes  indépendants  de  1 en  un  seul.  O11  aura 
de  cette  manière  ' , 

I = /'-t-  -~-ÿ  | sin  |N  -t-n  — /'  a sin’jl  sin  N cos  (n  — J') J , 

= A'  — V”  | sin  A'  cos  (N  -t-n  — l')  — cos  A’ sin  N si  n I -t- a sin  A' sin  N sin*  ; 1 sin  («  — V) 

Il  ne  reste  plus  maintenant  qu’à  substituer  pour  V"  et  N leurs  valeurs, 
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qui , en  se  burnanlù  la  première  puissance  de  l'cicen incite,  sont 


v.  _ ~ ao*,ay» 
\R 

N*  — go°-t-  v'  — 


| i -t-e'cosX—  o')  | , 

e sio^»*'  — o')* 


Je  donne  à V*  le  signe  négatif,  parce  que  le  mouvement  dos  planètes  est 
direct.  En  substituant  d’abord  la  valeur  de  l'angle  N sous  les  signes  de  sinus 
cl  de  cosinus,  nous  aurons 


sin  (N  — l9  J = cos  (e'-f - n — -/')•+•  c'  sin  (e'  — a')  sin  (»*'  -4-  n — /'), 
cos  (N-f-n  — V)  ss  — sin  (e'-f-n  — /')  -4~  er  sin  (e'  — a')  cos  ( e’  ##  — /'*, 
sin  N = cos  e'  -4-  e'  sin  (e'  — a')  sin  e', 
cos  N = — sine'-f-  c'  sin  (e'  — a')  cose'. 

Ensuite,  elTec tuant  la  multiplication  par  V*,  il  viendra 


j __  { cos  ( e'  -4-  n — /' ) -t  2 sin’  { 1 . cos  ( n — /'  ) cos / 1 

cos  A'yV  } -+-  e'  cos  (©'-f-  n — P)  — ac'  sin*  J Icos  (n  — C)  cos  a’  i * 
/ sin  y sin  (e'  -h  n — I1  ) -4-  cos  À'  sin  1 cosv'  \ 

— 2 sin  >' sin*i  I sin  (n  — /')cose'  I 

y/7'  ■+■  e'  sin  sin  (a'-t-n  — /')  -f-  c'  cos/' sin  I coso'  l 

\ — îr'  sin  à'  sin*}  t sin  (n  — /')  cos  a'  / 


Telles  sont  les  valeurs  des  aberrations  que  le  mouvement  propre  des  pla- 
nètes produit  sur  leur  longitude  et  sur  leur  latitude  géocenlriques  vraies, 
représentées  par  V et  Dans  ces  formules,  e'  et  u sont  les  angles  formés 
par  le  rayon  vecteur  hélioccntrique , et  la  distance  périhélie  de  la  planète, 
n>cc*la  ligne  des  noeuds  de  l'orbite;  n est  la  longitude  héliocenlriquc  du 
nœud  ascendant.  Si  )\>n  suppose  l'inclinaison  I égale  à zéro,  ainsi  que 
ce  qui  est  le  cas  d'une  planète  qui  sc  mouvrait  dans  le  plan  de  Péclipliquc, 
Paberration ea latitude  devient  nulle,  comme  cela  doiléire;  l'aberration  en 
longitude  sc  réduit  à ses  deux  premiers  termes.  l)e  plus,  l'orbite  coïncidant 
avec  l’écliptique,  e'-4 -n  devient  la  longitude  hélioccntrique  de  la  planète, 
a'  -h  n est  colle  de  son  périhélie  ; et  enfin,  en  supposant  a'  = »,  on  retrouve 
les  résultats  que  nous  avons  obtenus  plus  haut  pour  l'aberration  en  longi- 
tude due  au  mouvement  apparent  du  soleil. 

Ii>.  Les  formules  générales  que  nous  venons  de  trouver,  pag.  38j),  s’appli- 
queront également  aux  comètes;  il  su  (lira  d’y  mettre  pour  V*  et  N les  valeurs 
qui  conviennent  à la  parabole.  Nous  avons  déjà  formé  la  valeur  de  V dans 
la  pag.  386;  quant  à celle  de  N,  il  faut  se  rappeler  que  dans  la  pag.  377  nous 
avons  trouvé  Pexpression  générale  de  Pangle  formé  par  la  tangente  de  Pel- 
lipsc  avec  le  grand  axe.  Cet  angle,  qui  est  précisément  N — cr',  était  donné 
par  Péquaiion 


tang  ( N — n’)  = — 


c -f-  cos  (e'  — a') 
fin  (•*’  — a'  ) 
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L)ans  la  parabole  e = i , el  celle  équation  devient 

,,  i-t-cos(e'  — o') 

tang  (N  — a '■)  == 7-7-7 r-r-f- 

' siu (e  — o ) 

Si  l'on  y met  pour  vin  (e'  — n'  ) et  cos  (e'  — o')  leurs  valeurs  en  fonction 
de  Tare  sous-double,  on  trouve 

tang  (K  — o')  = — j 

par  conséquent 


cl  enfin 
On  .1  de  plus 


long  J (e'  — xx')’ 
N — o'  =90-+-  i(e'— o'), 

N =90-+- 1 (*>'— o'). 
ao”,a4f>  ,, 

v = w 4(  )' 


Substituant  ces  quantités  dans  nos  formules  générales  de  la  pag.  3tt<j,  et 
faisant  V’  négatif  comme  pour  une  planète,  ce  fui  suppose  le  mouvement  di- 
rect, on  aura  pour  les  comètes  : 


l — V — 


10“,  146  co* 4*(e' — o') 


cos  y u'  l 

— 3 sin*  j 1 cos  (n  — J')  cos 4 a’) J 


ifu’-bo 


[•' 


»in  y sin  j \ (v*  a')  ■+■  » — /'  ! 


. _ • cos  J (y'  — a') 

" vTTv 

-+-  cos  à’ sin  I cos 4 (e'-t-  o')  — a sin  à' sin* 4 1 sin(«  — f)  rosj  (eM-o')J- 

Si  le  mouvement  béliocentrique  de  la  comète  était  rétrograde,  il  iaudrait 
changer  les  signes di  s termes  quiexprimenl  les  aberrations,  c'est-à-dire  qu’il 
faudrait  mettre  -t-ao*,a4^  an  lieu  de  — no”, 346.  De  plus,  il  faut  se  rappeler 
que  e’  et  a1  expriment  les  angles  formes  dans  l’orbite  par  le  rayon  vecteur 
el  par  l'axe  de  la  section  conique  avec  la  ligne  des  noeuds,  dont  n est  la  lon- 
gitude béliocentrique. 

IG.  Les  aberrations  partielles  que  nous  venons  de  calculer  sont  celles  qui 
résultent  du  mouvement  propre  delaplanèteou  de  lacomèle.  II  faut  toujours 
y joindre  celles  qui  sont  produites  par  le  mouvement  de  la  terre,  et  dont 
l'expression  générale  est 

,=  e ~ {ros(0  - ,,)+ eco,(p  ~ r > 1 • * 
à = '/  — 20', 346  sin  *’  j sin  (0  — /’)  -t-  e sin  (y  — I’)  j . 

V et  X'  sont,  comme  Ci-dessus,  les  longitudes  et  les  latitudes  géocentriques 
vraies  de  l'astre  à l'instant  que  l'on  considère, pest  la  longitude  du  périgée  de 
l’orbe  solaire,  e est  son  excentricité.  Cette  première  partie  de  l'aberration 
est  commune  à tous  les  astres. 

Toutes  les  formules  de  réduction  rassemblées  dans  cette  note  ont  été  éta- 
blies par  Delambre.  Le  modo  d'exposition  est  seul  différent.  Elles  l'avaient 
été  d’.ibord  moins  complètement  par  Clairaul 
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CHAPITRE  IX. 

SUPPLÉMENT  AU  CHAPITRE  XV  DU  TOME  IV. 

Détails  adxlitionnels  sur  la  constitution  physique  du 
soleil,  et  sur  son  état  de  mouvement  ou  de  repos. 

< 408.  Pendant  le  peu  d’années  qui  se  sont  écoulées  depuis  la 
publication  du  chapitre  auquel  le  présent  supplément  se  rapporte, 

# la-constitution  physique  du  soleil  a été  l’objet  de  beaucoup  d’é- 
tudes. I. 'attention  des  astronomes  ayant  été  ramenée  sur  ce  sujet 
par  plusieurs  phénomènesextrcmement  remarquables,  qui  s’étaient 
manifestés  dans  l’éclipse  totale  de  soleil  du  8 juillet  1842,  ils  sc 
préparèrent  unanimement  à observer,  avéc  des  soins  scrupuleux, 
toutes  ^particularités  analogues  qui  pourraient  se  produire,  pen- 
dant l’éclipse  également  totale  qui  devait  avoir  lieu  le  28  juil- 
let 1 85 1 . Pour  cela,  il  se  partagèrent  à l’avance  les  principales 
stations  de  l'Europe  oit  elle  serait  visible;  et,  aux  approches  de 
l’époque  prevue,  ils  s’y  établirent  avec  tous  les  instruments  d’as- 
tronomie ainsi  que  de  physique  propres  à en  constater  les  détails. 
Ce  concours  a donné  lieu  de  recueillir  beaucoup  de  faits  entière- 
ment nouveaux,  ou  imparfaitement  reconnus  jusqu’alors.  En  les 
réunissant  à ceux  qui  étaient  antérieurement  établis,  Arago  a 
exposé  les  conséquences  générales  de  cet  ensemble,  avec  une 
- grande  habileté  de  discussion , dans  une  Notice  annexée  à l 'An- 
nuaire rtu  Bureau  des  Longitudes  pour  l’année  i852.  Je  lui  em- 
prunterai ce  résumé,  auquel  je  joindrai  l’indication  des  princi- 
paux recueils  dans  lesquels  les  observations  originales  ont  été 
consignées , ou  discutées  à des  points  de  vue  divers. 

169.  Aux  apparences  générales  sur  lesquelles  W.  Hérscliel  avait 
fondé  l’hypothèse  relative  h la  constitution  du  soleil , que  j’ài  rap- 
portée au  chapitre  XV  du  tome  IV,  pag.  544»  Arago  ajoute  d’abord 
un  fait  important  qu’il  établit  sur  des  expériences  positives.  C’est 
que  la  lumière  qui  nous  vient  du  soleil  ne  possède  pas  les  carac- 
tères physiques  qu'on  y devrait  trouver  si  clic  émanait  d’une  ma- 
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tière  incandescente  solide  on  liquide,  et  qu'elle  se  présente  comme 
provenant  d’une  substance  à l’ctat  gazeux.  En  combinant  cette 
nouvelle  donnée,  avec  toutes  les  particularités  observées,  Arago 
arrive  à conclure  : que  le  soleil  se  compose  d’un  corps  obscur 
central , entouré  d’une  atmosphère  nuageuse  capable  de  réfléchir 
la  lumière,  au-dessus  de  laquelle  s’étend  une  autre  atmosphère 
incandescente  ou  enflammée,  désignée  par  le  nom  de  photosphère-, 
laquelle  ne  se  termineras  brusquement,  mais  est  surmontée  d’une 
couche  gazeuse  faiblement  réfléchissante.  Cette  dernière  ne  s’aper- 
çoit pas  habituellement,  étant  effacée  pour  nous  par  la  lumière 
plus  vive  et  plus  abondante  que  l’atmosphère  terrestre  éclairée 
par  le  soleil  renvoie  par  réflexion  autour  du  disque  dé  cet  astre, 
lorsque  nous  voulons  l’ observer'.  Mais  dans  certaines  éclipses,  où. 
le  soleil  nous  est.totalement  caché  par  la  lune,  on  voit  quelquefois 
jaillir,  autour  du  corps  noir  de  celle-ci,  des  protubérances  rouges 
de  formes  variées  , que  l’on  peut  croire  être  des  nuages  apparte- 
nant à J’atmosphère  gazeuse  extérieure,  que  la  photosphère  illu- 
mine et  nous  rend  perceptibles  alors.  Arago  reproduit  donc  en 
ceci  l’hypothèse  de  W.  Herschel  complétée  par  les  documents  pos- 
térieurement recueillis.  Si  l’on  veut  connaître  les  inductions  ana- 
logues ou  différentes  que  l’on  a tirées  de  ces  mêmes  données,  on 
les  trouvera  rassemblées  dans  l’ouvrage  de  sir  John  Herschel , in- 
titulé Outlincs  of  Astronomy,  4'  édition,  1 85 1 , § 380  cl  suivants  ; 
comme  aussi  dans  celui  de  M.  R.  Grant , intitulé  History  of  phy- 
sical  Astronomy,  i852,  pag.  2t3  et  suivantes.  Mais  surtout  pour 
avoir  une  idée  précise  et  complète  des  particularités  observées 
dans  l’éçlipse  totale  de  i852,  on  devra  consulter  l’exposition  dé- 
taillée qiie  M.  Airy  en  a donnée  dans  les  Mémoires  de  la  Société 
Astronomique  de  Londres , tome  XXI , partie  I"1,  en  l’accompa- 
gnant de  planches  gravées,  qui  reproduisent  toutes  les  apparences 
phénoménales,  constatées  par  les  divers  observateurs. 

170.  D’après  les  règles  de  la  Mécanique , lorsqu’un  corps  solide 
est  sollicité  par  un  nombre  quelconque  de  forces  agissant  suivant 
des  directions  quelconques  et  appliquées  simultanément  h ses 
divers  points,  ces  forces,  composées  entre  elles,  produisent  toujours 
en  résultat  final  : i°  une  force  unique  passant  par  le  centre  de 
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gravité  du  corps,  et  imprimant  à tous  ses  points  un  mouvement 
de  transport  commun  suivant  des  directions  parallèles;  2°  un 
couple  faisant  tourner  tous  ces  points  avec  une  vitesse  angulaire 
commune,  autour  d’un  axe  passant  parce  méinc  centre  de  gra- 
vité. Or  l’observation  vient  de  nous  apprendre  que  le  soleil,  con- 
sidéré comme  sphérique,  tourne  ainsi  sur  lui-même , avec  un 
mouvement  angulaire  permanent , uniforme , établi  autour  d’un 
axe  mathématique  passant  par  son  centre  et  fixe  dans  son  inté- 
rieur. Conséquemment,  si  cet  astre  n’a  pas  en  même  temps  un 
mouvement  de  translation  dans  l’espace , il  faut  que  toutes  les 
actions  physiques,  qui  ont  primitivement  déterminé  son  mouve- 
ment rotatoire,  se  soient  accordées  pour  produire  une  résultante 
centrale  absolument  nulle;  résultat  qui,  supposant  la  réalisation 
d’un  cas  unique,  parmi  l’infinité  des  possibles,  n’offre  qu’une 
infiniment  petite  probabilité! 

Il  est  donc  mécaniquement  présumable  que  le  soleil  a un  mou- 
vement de  translation  dans  l’espace.  Si  ce  mouvement  existe , il 
faut  qu’il  soit  commun  à tous  les  corps  planétaires  qui  circulent 
autour  de  cet  astre.  Car  dans  l’étude , si  longtemps  suivie,  des  ré* 
voletions  qu'ils  exécutent  dans  les  orbites  dont  il  est  un  foyer,  on 
ne  découvre  aucun  indice  d’un  déplacement  absolu  qui  lui  serait 
propre,  et  qu’ils  ne  partageraient  pas.  C’est  donc  hors  de  notre 
système  planétaire  qu'il  faut  chercher  des  signaux  qui  puissent 
nous  faire  connaître  si  ce  déplacement  commun  est  réel,  et  dans 
quelle  direction  il  a lieu.  Or  W.  Herschel  a signalé  un  phénomène 
optique,  par  lequel  ces  deux  questions  pourront  être  tôt  ou  tard 
résolues. 

Nous  aurons  plus  loin  l’occasion  d'établir  que  les  dimensions 
de  notre  système  planétaire  sont  d'une  petitesse  insensible  compa- 
rativement la  distance  où  les  étoiles  sont  de  nous.  Quoiqu'on 
leur  donne  vulgairement  la  dénomination  de  fixes , elles  ne  le  sont 
pas  en  réalité.  Car  lorsqu’on  a dépouillé  leurs  positions  obser- 
vées, des  modifications  apparentes  qu’y  produisent,  avec  le 
temps,  la  précession  et  la  nutation,  dues  aux  mouvements  de 
notre  propre  terre  autour  de  son  centre  de  gravité,  on  reconnaît 
que  presque  toutes , on  pourrait  dire  toutes,  éprouvent  de  très- 
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petits  déplacements-  absolus,  suivant  des  sens  divers,  (pic  l'on 
ap|>cllc  leurs  mouvements  propres  ; ce  qui  se  voit  encore  parce  que 
leurs  distances  angulaires  mutuelles,  mesurées  optiquement  à des 
époques  diverses,  ne  sont  pas  rigoureusement  constantes.  Ceci 
réservé  , considérons  spéculativement  ces  astres  comme  absolu- 
ment fixes  ; puis  supposons  que  notre  soleil , avec  son  cortège  de 
planètes , ait  un  mouvement  de  translation  qui  le  porte  vers  telle 
ou  telle  plage  de  la  voûte  stellaire.  Les  étoiles  dont  il  se  rapproche 
devront  paraître  s’écarter  optiquement  les  unes  des  autres,  comme 
si  elles  divergeaient  à partir  de  Taxe  de  translation  ; et  dans  la 
plage  opposée  dont  nous  nous  éloignons,  elles  devront  paraître 
se  resserrer  entre  elles  comme  si  elles  convergeaient  vers  cet  axe. 

En  général , toutes  éprouveront  autour  de  lui  des  changements 
optiques,  dirigés  dans  les  plans  menés  par  l’axe  de  translation,  et 
dont  les  amplitudes  diverses  pourront  être  calculées,  par  des  for- 
mules de  perspective  que  je  donnerai  plus  loin.  Reste  à voir  si 
l’on  peut  assigner  dans  le  ciel  une  direction  vers  laquelle  tous  ces 
déplacements  optiques  concourent  comme  le  calcul  l’exige;  c’est 
l’épreuve  que  W-  Herschel  a tentée,  et  il  est  arrivé  à conclure  que 
le  système  solaire  a un  mouvement  de  translation  qui  le  porte  vers 
l’étoile  \ de  la  constellation  d’IIerculc.  Mais  ce  mode  de  solution , 
quoique  très- ingénieux,  et  parfaitement  rigoureux  en  théorie, 
offre  dans  l’application  deux  difficultés  considérables.  La  pre- 
mière, c’est  que,  pour  qu’il  donne  des  résultats  sur  lesquels  on 
puisse  compter,  il  faut  que  depuis  le  peu  de  temps  que  les  obser- 
vations astronomiques  sont  devenues  assez  précises  pour  être  em- 
ployées à ce  problème,  c’est-à-dire,  depuis  r;5o  jusqu’à  nos 
jours,  le  déplacement  absolu  du  système  solaire  ait  été  assez  grand 
comparativement  à l’éloignement  des  étoiles  pour  qu’il  puisse  en 
résulter  des  différences  optiques,  qui  ne  soient  pas  de  l'ordre  des 
erreurs  dont  les  observations  sont  affectées;  la  seconde  difficulté, 
c’est  que  les  étoiles  n’étant  pas  absolument  fixes,  leurs  mouve- 
ments propres , encore  mal  connus , se  mêlent  aux  variations  op- 
tiques, et  les  dénaturent.  De  sorte  qu’il  faudrait  une  discussion 
très-délicate  pour  démêler  avec  certitude  le  fait  général  parmi  tons 
ces  cléments  étrangers.  A cela  il  faut  ajouter  que  les  petits  dépla-  ' 
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cements  apparehts  sur  lesquels  on  s’appuie  sont  eux-mêmes  affec- 
tes d'erreurs  d’observation,  qui  sont  du  même  ordre  de  grandeur, 
si  ce  n’est  plus  grandes,  que  les  inconnues  que  l’on  veut  en  déga- 
ger. De  là  il  résulte  que  le  temps,  n’est  pas  encore  venu  de  pou- 
* voir  décider  la  question , quoiqu’il  soit  louable  de  s’y  efforcer. 
■ Ah  reste  , on  aura  une  idée  très-complète  des  travaux  dont  elle'a 
été  l’objet,  en  consultant  un  Mémoire  de  M.  Thomas  Gallowai , 
inséré  aux  Transactions  philosophiques  de  1847,  pag.  79. 
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CHAPITRE  X.  . . 

Du  mouvement  rotatoire  des  planètes;  et  de  quelques 
particularités  relatives  à leur  constitution  physique. 

*71.  Lorsqu’un  corps  solide  libre  a un  mouvement  de  transla- 
tion dans  l’espace,  pour  qu’il  n’ait  pas,  en  même  temps,  un  mou- 
vement de  rotation  sur  lui-méme,  il  faut  que  toutes  les  forces 
< . „ . . , . . > • 
externes,  qui  lont  mis  et  qui  le  maintiennent  en  mouvement,  se 

composent  et  se  réunissent  en  une  résultante  unique , passant  par 
son  centre  de  gravité.  Les  planètes  qui  circulent  autour  du  soleil, 
ne  pourraient  donc  être  exemptes  de  mouvement  rotatoire  que  si 
les  actions  physiques,  d'où  provient  leur  vitesse  tangentieile , s’é- 
taient trouvées  naturellement  assujetties  à ce  mode  de  concours 
exceptionnel,  ce  qui  n’offre  aucune  probabilité.  Aussi,  tous  ceux  de 
ces  corps,  sur  lesquels  on  a pu  apercevoir  des  indices  fixes,  ont- 
ils  offert  des  preuves  indubitables  d’une  rotation  permanente,  dont 
une  particularité  remarquable  est  d’être  dirigée  dans  le  même  sens 
que  le  mouvement  de  circulation,  comme  nous  avons  déjà  reconnu 
que  cela  a lieu,  pour  le  soleil. 

*74.  Quand  bni  a reconnu  sur  le  disque  d’une  planète  une  tache 
persistante,  qui  parait  changer  progressivement  de  position  rela- 
tivement à ses  bords;  et  que,  après  avoir  atteint  le  bord  vers  le- 
quel elle  marche , elle  disparait  pendant  un  certain  temps,  puis 
se  montre  de  nouveau  avec  la  même  forme  sur  le  bord  opposé , 
pour  parcourir  une  seconde  fois  le  disque  comme  elle  avait  fait 
d’abord,  on  doit  juger  qu’elle  est  adhérente  au  corps  de  la  pla- 
nète , et  que  son  déplacement  optique  est  l’effet  d’un  mouvement 
de  rotation.  Alors,  en  déterminant,  par  observation,  les  positions  7” 
successives  qu’elle  prend  sur  la  surface  du  disque,  on  peut,  comme 
nous  l’avons  fait  pour  le  soleil,  tome  IV,  chap.  XV,  en  conclure 
toutes  les  particularités  du  mouvement  rotatoire  du  corps  solide 
auquel  elle  adhère.  Les  formules  qui  résolvent  ce  problème  sont 
pareilles  à celles  que  j’ai  appliquées  aux  taches  du  soleil  dans  la  * ’• 
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note  annexée  ail  chapitre  cité.  Il  ne  faut  qu'y  remplacer  les  deux 
coo rdonnéesgéoce n t r i q ues  du  centre  du  soleil  par  les  trois  coor- 
données également  geocen triques  du  centre  de  la  planète,  lesquelles 
sont  données  par  les  Tables  de  son  mouvement,  et  de  celui  de  la 
terre,  autour  du  soleil,  pour  chaque  instant  que  l'on  veut  assi- 
gner. C’est  ainsi , ou  par  des  procédés  équivalents,  qu’on  a obtenu 
les  résultats  que  je  vais  rapporter. 

173.  Mebcitkk.  — La  petitesse  de  son  diamètre  apparent,  et  la 
viVacité  de  son  éclat  résultant  de  sa  proximité  du  soleil , rendent 
très-difficile  de  distinguer  sur  son  disque  de»  particularités  bien 
distinctes.  Toutefois  , en  l'observant  au  télescope  quand  il  s'écarte 
du  soleil  ou  qu’il  s’en  rapproche,  on  y reconnaît  des  phases  pro- 
gressives, analogues  à celles  de  la  lune  et  de  Venus,  ce  qui  atteste 
que  cette  planète  a comme  les  autres  une  forme  arrondie,  circon- 
stance qiti  se  confirme  dans  ses  passages  sur  le  disque  du  soleil , où 
on  la  voit  se  projeter  comme  un  petit  cercle  noir.  Si  sa  surface  était 
parfaitement  lisse,  ou  sans  aspérités  sensibles,  lorsque  son  disque, 
partiellement  éclairé,  nous  présente  l'aspect  d’un  croissant  lunvi- 
neux  dont  la  convexité  est  toujours  tournée  du  côté  où  se  trouve 
,1e  soleil,  l’intérieur  de  ce  croissant,  qui  sépare  pour  nous  l’hémi  ■ 
sphère  éclairé  de  la  planète  de  l'hémisphère  non  éclairé,  serait 
limité  par  une  courbe  continue,  et  les  cornes  du  croissant  se  ter- 
mineraient en  pointes  vives.  Or  Schroeter  a constaté  qu’à  un 
certain  degré  d'amplitude  des  phases  la  corne  méridionale  est  ter- 
minée par  une  troncature,  qu’il  a juge  devoir  être  une  montagne, 
par  laquelle  la  lumière  solaire  est  localement  interceptée;  et  la 
périodicité  du  retour  de  cette  apparence  lui  a fait  conclure  que 
Mercure  tourne  d'occident  en  orient  sur  lui-même  en  24''  5m  3o*, 
autour  d'un  axe  qui  forme  un  grand  angle  avec  le  plan  de  l’cclip- 
tique.  Le  progrès  des  phases  lui  a paru  indiquer  aussi  l’existence 
d'une  atmosphère  assez  dense  pour  nous  cacher  le  noyau  de  là 
planète;  ce  qui  se  confirme  par  l’existence  de  bandes  transver- 
sales, que  lui  et  Harding  ont  observées  sur  le  disque,  comme  on 
en  voit  sur  le  disque  de  Jupiter  qui  sont  disposées  parallèlement  à 
l’équateur  de  cette  planète.  Appliquant  par  analogie  une  direc- 
tion pareille  aux  bandes  de  Mercure , ils  ei^  ont  infère  que  son 
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axe  de  rotation  forme  avec  le  plan  de  l'écliptique  un  angle  de 
•jo  degrés. 

Lorsque  Mercure  s’interpose  entre  la  terre  et  le  soleil,  on  le 
voit  se  projeter  sur  le  disque  de  cet  astre  comme  une  petite  tache 
noire  et  ronde.  Toutefois,  dans  le  passage  qui  eut  lieu  en  1848,  un 
habile  astronome  anglais  M.  Daws,  ayant  mesuré  les  dimensions 
optiques  de  cette  tache  , en  differents  sens,  par  plusieurs  procédés 
micrométriques  d’une  grande  précision,  la  trouva  sensiblement 
ovale,  et  relativement  aplatie  à ses  pôles  de  rotation.  Le  diamètre 
qui  passe  par  ces  pôles  étant  8<)5,  le  diamètre  équatorial  était  928. 
Assimilons  cette  forme  ovale  à une  ellipse,  ce  qui  doit  être  au 
moins  très-approché.  En  transportant  ici  le  même  mode  d'énoncé 
que  nous  avons  appliqué  au  sphéroïde  terrestre , tome  111  , 
pag.  1 83,  note;  si  l’on  nomme  ai  le  premier  de  ces  diamètres,  le 
second  2 a:  l’aplatissement  s',  tel  que  Laplace  et  les  autres  géo- 
mètres le  définissent  et  qu’ils  expriment  par  —7—»  sera  pour' 


Mercure  ou  jj  ; tandis  que  pour  la  terre,  les  valeurs 

de  a et  b , conclues  de  la  mesure  des  degrés  terrestres  , et 
qui  sont  consignées  au  tome  III,  pag.  221,  donnent  ce  même 
aplatissement  t' = -j-pjyj-j- , valeur  entre  11  et  12  fois  moindre. 
J’exposerai  plus  loin  les  indications  que  cette  grande  dispropor- 
tion d’aplatissement  peut  fournir  sur  la  constitution  physique  de 
Mercure.  Mais  je  dois  faire  dès  à présent  remarquer  que  la  |>cli- 
tesse  du  diamètre  apparent  de  cette  planète  jette  beaucoup  d’in- 
certitude sur  les  mesures  de  scs  dimensions  en  différents  sens. 
Car  les  deux  nombres  cités  ne  représentent  en  réalité  que  8",  g5 
et  9", 28,  dont  la  différence  o",  33  est  à peine  appréciable  par  les 
instruments  les  plus  délicats.  De  sorte  que  s’ils  suffisent  à prouver 
l’existence  de  l’aplatissement , sa  quantité  pourrait  être  encore 
fort  douteuse.  Toutefois  on  verra  que  le  fait  seul  de  cette  exis- 
tence est  très-important  à signaler. 

174.  Vénus.  * — Le  grand  éclat  de  cette  planète,  et  les  parti- 
cularités excessivement  variables  que  son  disque  nous  présente, 
ont  rendu  sa  rotation  très- difficile  à constater.  On  y aperçoit  occa- 
sionnellement des  apparences  de  taches,  relativement  plus  obscures 
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que  le  reste.  Mais  leurs  contours  se  montrent  indécis  et  chan- 
geants, ce  qui  semblerait  indiquer  l’existence  d'une  atmosphère  où 
elles  se  forment  comme  des  nuages  (*).  Dominique  Cassini,  qui 
remarqua  le  premier  ces  taches,  en  1666 , les  trouva  d’abord  trop 
changeantes  pour  offrir  dés  indices  certains  d'un  mouvement  ro- 
tatoîre;  mais  enfin  il  en  découvrit  une  mieux  terminée,  qui  se 
distinguait  comme  étant  relativement  plus  lumineuse  que  les  par- 
ties environnantes.  L’ayant  suivie  avec  persévérance  , il  lui  trouva 
un  mode  de  déplacement  qui  l'embarrassa  d’abord,  parce  que 
d’un  jour  à l'autre,  elle  paraissait  avoir  marché  tantôt  du  sud  au 
nord,  tantôt  du  nord  au  sud.  Mais  sa  sagacité  lui  fit  bientôt  re- 
connaître que  cos  alternatives  de  direction  pouvaient  n’étre  pas 
réelles,  et  qu’elles  pouvaient  provenir  de  oe  que  la  rotation  étant 
fort  rapide,  les  positions  qu’il  avait  comparées  au  lieu  d’être  con- 
sécutives, appartenaient  à des  révolutions  differentes  plus  ou 
moins  complètes,  il  conclut  de  Ut,  comme  vraisemblable,  que  la 
durée  réelle  d’une  seule  révolution  était  d’environ  24  heures , et 
qu’elle  s'opère  d’occident  en  orient,  comme  le  mouvement  de  cir- 
culation. Ce  résultat,  qu’il  annonça  avec  une  extiéme  réserve,  fut 
cinquante  ans  plus  tard  contesté  par  Bianchini,  astronome  romain 
qui,  par  des  observations  faites  sur  Ja  meme  tache  lumineuse, 
supposa  que  la  durée  de  la  rotation  était  de  23  jours.  Mais  Jac- 
ques Cassini , le  fils  de  Dominique,  prouva  que  les  observations 
de  son  père  et  celles  de  Bianchini  étaient  également  représentées 
par  une  rotation  opérée  en  ?.3h  20“,  ce  que  ce  dernier  avait  mé- 
connu pour  ne  les  avoir  pas  suivies  sàiis  interruption.  L’évalua- 
tion de  Jacques  Cassini  a été  confirmée  par  Schroeter  et  par  les 
astronomes  postérieurs:  Schroeter  fait  la  rotation  de  23h2i“’; 
différence  dont  on  peut  difficilement  repondre.  Suivant  lui , elle 
s’opère  autour  d’un  axe  qui  forme,  avec  le  plan  de  l’écliptique,  un 
angle  de  jS  degrés. 

Le  trop  grand  éclat  de  Vénus  s’oppose  2 ce  que  l’on  puisse  nic- 


(*)'  Les  détails  qui  suivent  sont  rapportés  in  extenso,  par  Jacques  Cassini, 
dans  SOU  ouvrage  intitulé  : Éléments  si' Astronomie,  i n - 'P'  ; l'a  ris  , 1 7 |o  ; 
pap  nu,  ■ _ v. 


> ••  »'.•  "ïligitized  by  Google 


PHYSIQUE.  O I 

surer  les  dimensions  Je  son  Jisi|uc  en  différents  sens,  avec  assez 
d’exactitude  pour  constater  si  elle  est,  ou  n’est  pas  aplatie  à ses 
pôles  de  rotation.  Cette  alternative  ne  pourrait  être  décidée  que 
par  des  mesures  micromélriques  prises  pendant  ses  passages  sur 
le  disque  du  soleil.  Mais  cela  n’a  pas  encore  été  fait. 

178.  Ma  ns,  — On  observe  sur  le  disque  de  cette  planète  des 
taches  bien  définies  et  permanentes,  d'après  lesquelles  Dominique 
Cassini,  en  1666,  reconnut  qu’elle  tourne  sur  elle-même,  d’occident 
en  orient,  dans  un  intervalle  de  temps  qu'il  évalua  h 24h  4°m> 
W.  Herschcl  a trouvé  depuis  24b  3ç)m  aa*  ; MM.  Beer  et  Madler 
24h  37™  a3*.  La  différence  entre  ces  résultats  a peu  d’impor- 
tance. L’axe  de  rotation  forme  avec  le  plan  de  l’écliptique,  un 
angle  de  28°  4a'  selon  W.  Herschel , et  de  3o°  1 8'  selon  les  der- 
niers observateurs.  D’après  Arago,  cité  par  Laplace,  le  diamètre 
polaire  étant  représenté  par  le  nombre  189,  le  diamètre  équa- 
torial l’est  par  194  , ce  qui  donne  pour  l'aplatissement  — ■ , va- 
leur environ  huit  fois  plus  forte  qu’on  ne  l’obtient  pour  la  terre 
par  la  mesure  des  degrés. 

Dominique  Cassini,  et  ses  successeurs  immédiats,  avaient  re- 
marqué, près  des  pôles  de  rotation  de  Mars,  des  taches  lumineuses 
qui  ne  conservaient  pas  constamment  le  même  éclat , ni  la  même 
grandeur  (*).  W.  Herschel  reconnut  que  celles  île  ces  taches  qui 
entourent  chaque  pôle,  s’atténuent  et  s’évanouissent  quand  ce 
pôle  se  présente  directement  aux  rayons  solaires;  puis,  qu’elles 
renaissent  et  s’accroissent  quand  il  se  dérobe  à l’influence  directe 
de  ces  rayons.  De  lit  Herschel  conclut,  avec  une  grande  vraisem- 
blance, que  ces  taches  variables  sont  des  ceintures  de  neige  ou  de 
glace,  qui  se  déposent  autour  de  chaque  pôle  pendant  son  hiver  et 
se  fondent  pendant  son  été.  Ces  apparences  indiqueraient  donc 
que  Mars  est  entouré  d’une  atmosphère  vaporeuse,  qui  a,  comme 
la  nôtre,  ses  vicissitudes  météréologiques , produites  par  les  alter- 
natives des  saisons. 

Mars  se  distingue  des  autres  planètes  par  une  teinte  rouge,  qui 
a été,  de  tout  temps,  remarquée.  Les  Grecs  lui  avaient  donné  par 


(*)  Jacques  Cassixi,  ÊL-mcnts  d' Astronomie , pag.  457. 
T.  v. 
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cette  raison  (épithète  de  jrupou;,  couleur  île  feu.  Bien  plus  an- 
ciennement , les  Égyptiens  des  temps  Pharaoniques  le  désignaient 
sur  leurs  monuments  par  la  dénomination  de  Horu.i  le  rouge, 
llorns  étant  line  des  divinités  principales,  à laquelle  ils  avaient 
consacré  les  trois  planètes  supérieures  qu’ils  distinguaient  par  des 
caractères  accessoires,  comme  je  le  dirai  dans  un  moment.  Les 
Grecs  ont  imité  cet  usage  en  l’adaptant  A leur  mythologie.  Mars, 
comme  les  autres  planètes,  ne  brillant  pas  d’une  lumière  propre, 
et  ne  faisant  que  réfléchir  vers  nous  celle  qu’il  reçoit  du  soleil,  les 
géologues  modernes  pensent  qu’il  pourrait  bien  être  principale- 
ment formé  de  matière  solide  identique  ou  analogue  à notre  grès 
rouge,  d’où  proviendrait  sa  coloration. 

170.  Jupiter.  — Le  disque  de  cette  planète  observé  avec  de 
forts  télescopes,  présente  l’apparence  générale  d’un  cercle , légè- 
rement déprimé  du  sud  au  nord{*).  On  y remarque  plusieurs 
bandes  obscures,  sensiblement  parallèles  entre  elles,  qui  le  tra- 
versent à peu  près  dans  la  direction  de  l’écliptique,  perpendicu- 
lairement à son  plus  petit  diamètre.  Ces  bandes,  vues  d'abord 
par  Galilée,  ont  été  soigneusement  étudiées  par  Dominique  Cas- 
sini  et  scs  successeurs.  Leurs  bords  ne  sont  pas  tranchés,  mais 
indécis;  leurs  configurations  et  leur  nombre  même  sont  variables. 
Quelquefois  on  en  a vu  jusqu’à  huit;  dans  d'autres  temps  une 
seule.  On  en  distingue  pour  l'ordinaire  trois,  dont  une,  plus  large 
que  les  autres  et  que  l’on  a toujours  aperçue,  est  située  dans  la 
partie  boréale  du  disque  tout  proche  du  centre.  Je  présente  ici, 
dans  la  Jîg.  38,  l’aspect  général  de  ce  disque  tel  qu’il  a été  ob- 
servé le  a3  septembre  i83?.  par  sir  John  Herschel , auquel  j’em- 
prunte le  dessin  qu’il  en  a donné  dans  ses  Outlines  of  Astro- 
nomy. 


(*)  Celle  particularité  est  déjà  mentionnée  par  Jacques  Cassini , dans  ses 
Éléments  d*. Astronomie , png.  4 02,  comme  sc  manifestant  au  simple  aspect 
de  la  planète  indépendamment  de  toute  mensuration.  11  rapporte  dans  ce 
môme  ouvrage  une  multitude  de  détails  constatés  par  son  père,  sur  la  con- 
formation cl  la  variabilité  des  bandes  obscures  qui  traversent  le  disque  , cl 
que  ce  grand  astronome  avait  étudiées  aussi  soigneusement  qu’on  l’a  fait 
apres  lui. 
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La  mutabilité  des  bandes  obscures  occupa  beaucoup  Dominique 
Cassini.  Enfin,  dans  l’année  i665,  il  découvrit,  sur  la  partie  sep- 
tentrionale de  la  bande  située  la  plus  au  sud,  une  tache,  que  son 
déplacement  progressif  sur  le  disque  de  l’orient  vers  l’occident , 
sa  disparition  ultérieure,  et  la  périodicité  de  scs  retours,  lui  firent 
juger  être  adhérente  au  corps  de  la  planète,  et  attester  son  mou- 
vement rotatoire.  Après  avoir  offert  ces  apparences  régulières 
pendant  deux  années,  elle  cessa  de  paraître;  mais,  au  commence- 
ment de  1672,  on  la  revit  de  nouveau  avec  la  même  forme  et 
dans  la  même  situation  relativement  au  centre  de  Jupiter.  Par  les 
observations  de  cette  tache  suivies  pendant  huit  années,  Cassini 
conclut  que  la  planète  tourne  d’occident  en  orient  sur  elle-même 
en  9h  55m  53*  J-.  Par  des  observations  faites  en  1 835  sur  une  tache, 
située  dans  la  même  bande  que  celle  de  Cassini,  mais  qui  peut  ne  lui 
avoir  pas  été  identique,  M.  Airy  a trouvé  qh  53m  21*,  3.  La  diffé- 
rence sensible  de  ces  résultats  peut  provenir  d’une  cause  que  nous 
indiquerons  tout  à l’heure.  L’axe  de  rotation  est  presque  perpendi- 
culaire à l’écliptique  et  à la  direction  générale  des  bandes  obscures. 
La  forme  ovoïde  de  Jupiter,  très-sensiblement  aplati  à ses  pôles 
de  rotation,  a justement  attiré  l’attention  des  astronomes , et  les 
mesures  les  plus  précises  qu’ils  ont  prises  de  ses  diamètres  ex- 
trêmes sont  rapportées  dans  le  tableau  suivant,  où  je  les  consi- 
dère comme  appartenant  à une  ellipse. 
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J’ai  mentionné  ces  divers  résultats,  parce  qu'ils  serviront  plus 
loin  d'éléments,  pour  une  comparaison  théorique  fort  impor- 
tante. 

Dominique  Cassini , et  les  astronomes  de  son  école  , firent  un 
grand  nombre  d’observations  très-curieuses  sur  l’excessive  muta- 
bilité des  bandes  obscures  de  Jupiter.  Ils  en  virent  plusieurs  fois 
de  nouvelles  se  former  sons  leurs  yeux;  et,  en  une  ou  deux 
heures,  s’étendre  sur  toute  la  largeur  du  disque;  d’autres  n’ap- 
paraitre  que  par  portions  discontinues;  d'autres,  plus  rares,  se 
former  dans  des  directions  sensiblement  obliques  aux  autres;  par 
exemple,  une  qui  passait  par  le  centre  du  disque,  et  déclinait  beau- 
coup au  sud.  Il  leur  parut  que  les  taches  ne  se  montraient  jamais 
plus  distinctes  et  plus  nombreuses  qu’aux  époques  où  Jupiter,  se 
trouvant  proche  de  son  périhélie,  était  plus  vivement  impressionné 
par  la  chaleur  solaire.  Enfin  ils  se  crurent  assurés  que  les  taches 
voisines  de  l’équateur  de  la  planète  avaient  un  mouvement  de  rota- 
tion sensiblement  plus  rapide  que  celles  qui  se  voient  près  des 
pôles.  Ils  attribuèrent  ces  apparences  à des  mers  qui  tour  à tour 
envahissaient  ou  abandonnaient  des  continents,  dont  les  pics  les 
plus  élevés  surgissaient  comme  des  taches  distinctes.  Les  aslro- 


Digitized  by  Google 


PHYSIQUE.  4o5 

nomes  modernes  y voient  plutôt  une  atmosphère  sujette  à de 
grandes  convulsions  météorologiques,  dont  les  bandes  transver- 
sales sont  formées  par  de  grands  courants  équatoriaux  analogues 
à nos  vents  alizés.  Les  taches  fixes  seraient  des  sommets  de  mon- 
tagnes que  l’on  apercevrait  à travers  des  portions  de  cette  atmo- 
sphère, qui,  accidentellement,  s’cnlr’ouvriraient  ou  deviendraient 
moins  opaques.  Toutefois  s’il  était  indubitablement  constaté  que 
les  taches  situées  dans  le  voisinage  de  l’équateur,  ont  un  mouve- 
ment de  rotation  sensiblement  plus  rapide  que  les  taches  moins 
distantes  des  pôles,  on  en  pourrait  inférer,  avec  vraisemblance,  que 
la  superficie  de  la  planète  serait  encore  dans  un  état  de  fluidité 
pâteuse,  qui  n’aurait  pas  permis  à toutes  ses  parties,  de  se  com- 
muniquer, par  leurs  frictions  mutuelles,  un  mouvement  angulaire 
exactement  commun.  Ce  sont  là  «h1  grandes  questions  de  physique 
céleste  qui  restent  à étudier. 

Dans  les  monuments  Pharaoniques , la  planète  que  nous  appe- 
lons Jupiter  est  désignée  comme  la  première  des  cinq;  et,  entre 
les  trois  supérieures  qui  sont  des  personnifications  de  la  grande 
divinité  Horus,  elle  est  distinguée  par  l’appellation  de  Horus  te 
chef  du  ciel.  Ne  serait-ce  pas  en  imitation  de  cet  usage  égyptien 
que  les  Grecs  lui  ont  donné  le  nom  de  Jupiter,  le  plus  grand  de 
leurs  dieux  , et  le  chef  de  tous  les  autres? 

177.  Saturne.  — Cette  planète  offre  une  particularité  dont  on 
n’a  pas  d’autre  exemple.  Dans  certains  temps,  on  ne  lui  voit  qu'un 
simple  disque  arrondi.  Mais,  avant  et  après  ces  époques,  il  semble 
s’y  adjoindre  des  appendices  latéraux  disposés  suivant  une  direc- 
tion sensiblement  oblique  h l’écliptique.  Galilée,  en  1610,  remar- 
qua et  annonça,  le  premier,  ces  singulières  apparences  dont  ni 
lui,  ni  les  astronomes  du  même  temps  ne  purent  deviner  la  cause. 
Mais,  en  1659,  Huyghens  la  découvrit,  et  la  fit  connaître  dans  un 
ouvrage  spécial  intitulé  Systema  salurnium.  Il  prouva  que  toutes 
ces  apparences  variables  étaient  produites  par  un  anneau  circu- 
laire plat,  opaque,  complètement  détaché  du  globe  de  Saturne, 
qu’il  entoure  concentriquement  suivant  une  direction  fixe.  Cet 
anneau  étant  vu  delà  terre  sous  différents  angles,  dans  les  posi- 
tions diverses  où  elle  se  transporte  sur  son  orbite  propre  , doit  se 
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projeter  en  perspective  sur  Je  fond  du  ciel , dans  la  forme  d’el- 
lipses , dont  l’ouverture  varie  avec  la  position  de  l’œil  des  deux 
côtés  de  son  plan  prolongé.  L’explication  de  Huyghens  a été  plei- 
nement confirmée  par  les  observations  postérieures.  Mais  les  par- 
ticularités, relatives  à ce  corps  annulaire,  demandent  une  étude 
spéciale  que  je  remets  au  chapitre  suivant,  et  je  vais  seulement 
m'occuper  ici  du  globe  de  Saturne. 

Jacques  Cassini  et  les  astronomes  du  même  temps  ne  décou- 
vrirent sur  le  disque  de  cette  planète  aucune  tache  fixe;  seule- 
ment quelques  bandes  obscures,  analogues  à celles  de  Jupiter, 
mais  plus  faibles,  et  ]>arei!lement  variables,  qu’ils  jugèrent  être 
en  général  parallèles  au  plan  de  l’anneau  , et  ne  pas  adhérer  au 
corps  de  la  planète , mais  être  suspendues  dans  une  atmosphère 
environnante,  opinion  à laquelle  W.  Herschel  fut  également  con- 
duit. Du  reste,  malgré  la  grande  puissance  des  instruments  qu’il 
employait,  ce  dernier  ne  fut  pas  plus  heureux  que  ses  devanciers 
à découvrir,  sur  le  corps  de  la  planète,  quelque  tache  fixe  qui  pût 
lui  servir  comme  indice  de  mouvement  rotatoire.  M.  Lasscll,  le 
célèbre  manufacturier  de  Liverpool,  qui  a fait,  comme  je  le  dirai 
plus  tard,  une  si  belle  découverte  sur  Saturne  même,  avec  des  té- 
lescopes construits  de  ses  propres  mains , les  ayant  transportés  à 
Malte  pour  favoriser  ses  observations  par  la  pureté  du  ciel , a 
cherché  fréquemment , sans  succès,  à découvrir  sur  le  disque  de 
cette  planète  une  tâche  fixe,  nettement  définie,  au  moyen  de  la- 
quelle sa  rotation  put  être  constatée  (*).  A défaut  d'un  tel  carac- 
tère, qui  aurait  été  si  commode,  \V.  Herschel  s’en  procura  un  d’un 
emploi  infiniment  plus  délicat,  dont  il  suivit  assidûment  l’appli- 
cation depuis  le  1 1 novembre  1793,  jusqu’au  16  janvier  1794  (’*)• 
A cette  époque,  ses  puissants  instruments  lui  avaient  fait  décou- 
vrir sur  Saturne  trois  bandes  obscures,  parallèles  entre  elles,  tra- 
versant le  disque  près  de  son  centre , et  séparées  par  deux  bandes 
brillantes  ; de  sorte  que  le  tout  formait  ce  qu’il  appelle  une  bande 
quintuple,  qui  se  maintint  sous  cette  apparence  pendant  tout  l’in- 


(*)  Mémoires  i ir  In  Société  Asli anomique  de  Londirt.  toinc  XXII,  pog.  I Cn . 
(“)  Transaction*  phi tuwphitjtiri  polir  l’année  1 "gj,  p»g  fia. 
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tcrvallede  temps  mentionne.  Il  remarqua  que  les  bandes  obscures 
présentaient,  chacune  sur  son  contour  , une  portion  peu  étendue, 
relativement  plus  claire,  qui  était  diversement  située  dans  les  trois; 
et  ces  portions  claires  , revenant  régulièrement  se  montrer  sur  le 
disque  à différentes  places,  en  différentes  nuits , y conservaient 
toujours  leurs  mêmes  rapports  de  position  entre  elles.  Leur  dé- 
placement simultané  parut  A Herscliel  ne  pouvoir  résulter  que 
de  la  rotation  de  la  planète,  qui  les  emportait  ainsi  toutes  ensem- 
ble. 11  s’en  fit  donc  autant  de  signaux  fixes  dont  il  suivit  assidû- 
ment les  retours;  et  de  là  il  put  conclure  que  Saturne  tourne  sur 
lui-même  en  tou  i6,d  o%4°-  Le  mouvement  de  rotation  s’opère 
d’occident  en  orient  autour  d’un  axe  perpendiculaire  aux  bandes, 
conséquemment  au  plan  de  l’anneau,  d’où  il  résulte  que  cet  axe 
forme  un  angle  de  i ° avec  Ie  I'lan  de  l'écliptique,  comme  on 
le  verra  plus  loin.  Les  observations,  d’où  la  période  est  conclue, 
comprenaient  ccnt  rotations  de  la  planète,  et  toutes  les  intermé- 
diaires y étaient  conformes.  Sans  vouloir  jeter  le  moindre  doute 
sur  ce  résultat  d’Herschcl,  on  doit  regretter  qu’aucun  astronome 
ne  se  soit  appliqué  depuis  à le  vérifier. 

Quand  on  observe  le  globe  de  Saturne  avec  des  télescopes  qui 
admettent  de  forts  grossissements,  on  « connaît,  à son  seul  aspect, 
qu’il  n’est  pas  exactement  circulaire.  Le  plus  grand  diamètre  est 
parallèle  aux  bandes;  le  plus  petit  leur  est  perpendiculaire.  Voici 
les  mesures  de  ces  diamètres  extrêmes,  réputées  les  plus  précises, 
et  l’aplatissement  elliptique  qui  s’en  déduit  : • 
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Chacune  île  ces  évaluations  se  rapporte  à une  ilistancc  île  Sa- 
turne au  soleil , la  même  pour  les  deux  diamètres,  mais  conven- 
tionnellement différente  pour  les  divers  observateurs.  Il  n’y  a de 
comparable  entre  elles  que  le  rapport  des  nombres  qui  y sont  ex- 
primés. Nous  avons  reconnu  que,  pour  le  sphéroïde  terrestre,  l’a- 
platissement elliptique  «'  est  en  moyenne  D’après  les  résultats 
ici  rassemblés , celui  de  Saturne  serait  entre  33  et  3q  fois  plus 
considérable. 

W.  Herschel  avait  cru  apercevoir  que  les  diamètres  de  la  pla- 
nète ne  croissent  pas  continûment  de  l’équateur  aux  pôles,  et  que 
le  plus  grand  de  tous  se  trouve  entre  ces  deux  directions,  d’où 
résultait  une  sorte  de  configuration  quadrangtilairc  tout  à fait 
exceptionnelle.  Mais  Bessel  a prouvé  que  celte  singulière  appa- 
rence observée  par  Herschel  a dû  cire  l’effet  de  quelque  illusion. 
Car  par  suite  de  mesures  extrêmement  précises,  il  a constaté  que 
depuis  l’équateur  de  Saturne  jusqu’à  ses  pôles  , les  diamètres  dé- 
croissent continûment  comme  sur  une  ellipse  d’une  parfaite  ré- 
gularité; ce  qu’une  nouvelle  suite  d’observations  très- précises, 
faites  par  M.  Main,  a depuis  confirmé. 

178.  Ubaxus. — Cette  planète  ne  présente  à l’observation  qu’un 
très- petit  disque  circulaire  d’environ  4 secondes  de  diamètre,  d’un 
éclat  uniforme,  sans  bandes,  ni  taches  discernables,  ni  anneau  qui 
l’environne.  Les  plans,  dans  lesquels  scs  satellites  sc  meuvent,  étant 
presque  perpendiculaires  à l’écliptique,  l’analogie  porte  à penser, 
que  si  elle  tourne  sur  elle-même,  comme  cela  est  vraisemblable, 
l’axe  autour  duquel  cette  rotation  s’exécute,  doit  former  avec  ce 
plan  un  très- petit  angle.  D’après  cela,  le  corps  de  la  planète  n’étant 
vu  de  nous  que  par  une  de  scs  faces  polaires,  toujours  la  même, 
elle  ne  doit  offrir  à nos  regards  qu’un  petit  cercle  très-peu  diffe- 
rent de  l'équatorial , ce  qui  nous  ôte  tout  moyen  de  savoir  si  elle 
est , comme  les  autres,  aplatie  à ses  pôles  supposés  de  rotation. 

179.  Neptune. — L’excessive  petitesse  du  diamètre  apparent 
de  cette  planète,  bien  moindre  encore  que  celui  d’Uranus,  donne 
peu  d’espoir  de  découvrir  des  indices  certains  de  sa  constitution 
physique.  On  soupçonne  qu’elle  est  entourée  d’un  anneau.  Mais  la 
lenteur  de  son  mouvement  fait  que,  depuis  sa  découverte  récente, 
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elle  s'est  si  peu  déplacée,  ijue  la  mutabilité  îles  phases  de  eet  an- 
neau n’aurait  pas  pu  se  manifester  jusqu’ici  à nos  regards;  de  sorte 
que  l’avenir  seul  pourra  nous  fournir  ce  genre  d'indices  propres 
à en  faire  constater  l’existence. 

180.  La  petitesse  des  planètes  télescopiques  situées  entre  Mars 
et  Jupiter  s’oppose  également  à ce  que  l’on  ail  pu  recueillir  jus- 
qu’ici des  données  certaines  sur  leur  constitution  physique.  Parmi 
toutes  celles  que  l’on  a découvertes,  Pallas  et  Vesta  ont  seules  laissé 
apercevoir  des  disques  sensibles,  même  étant  observées  avec  les 
plus  puissants  instruments  ; et  d’après  les  appréciations  de  Hcrs- 
chel,  le  diamètre  absolu  de  Pallas,  la  plus  grosse  des  deux,  éga- 
lerait juste  la  distance  de  Paris  au  Havre. 

181.  L'observation  vient  de  nous  apprendre  que  les  quatre 
planètes  les  moins  distantes  du  soleil , tournent  sur  elles-mêmes 
d'occident  en  orient , dans  des  périodes  de  temps  peu  differentes 
d'un  jour;  tandis  que  Jupiter  et  Saturne  ont  un  mouvement  de 
même  sens  qu'elles,  presque  égal  aussi  pour  les  deux  , mais  dont 
la  période  est  beaucoup  moindre.  Sons  ce  rapport,  comme  sous 
beaucoup  d’autres , notre  système  planétaire  semble  compose  de 
deux  groupes  ayant  des  caractères  séparés.  En  outre,  sur  tous 
ceux  de  ces  corps  dont  on  a pu  mesurer  les  diamètres  apparents 
suivant  des  sens  divers , le  diamètre  polaire  est  moindre  que  l’é- 
quatorial; de  sorte  qu'ils  sont  aplatis  il  leurs  pôles  de  rotation  de 
môme  que  la  terre,  mais  dans  des  proportions  différentes,  et  toutes 
plus  fortes. 

Ces  deux  phénomènes,  le  mouvement  rotatoire  des  planètes  et 
leur  aplatissement  dans  le  sens  des  pôles  de  rotation,  semblent 
donc  avoir  entre  eux  une  connexité  physique,  qui  aurait  pu  in- 
fluer sur  la  forme  de  ces  corps,  non  pas  à la  vérité  dans  l’état 
solide  où  ils  se  trouvent  aujourd’hui,  mais  dans  un  état  de  fluidité 
antérieur,  pendant  lequel  ils  auraient  pris  la  forme  qu’ils  conser- 
vent actuellement  après  leur  solidification.  En  effet,  si  l’on  conçoit 
une  masse  fluide  homogène,  libre  dans  l’espace,  dont  toutes  les 
particules  s’attirent  mutuellement  avec  une  énergie  proportion- 
nelle à leurs  masses,  réciproque  au  carré  des  distances,  et  qui  ne 
soit  soumise  qu'à  ces  attractions,  elle  prendra  d’elle-même  la  forme 
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sphérique  et  s'y  maintiendra  en  équilibre  permanent.  Mais  si  l’on 
suppose  en  outre  que  toutes  ses  parties  aient  un  mouvement  de 
rotation  angulaire  commun,  autour  d’un  axe  passant  par  son  cen- 
tre , la  force  centrifuge  engendrée  par  ce  mouvement , se  compo- 
sant en  chacun  de  ses  points  avec  la  résultante  des  forces  attrac- 
tives, sa  masse  fluide  devra  s’allonger  dans  le  sens  de  son  équateur, 
et  par  compensation  s’aplatir  à ses  pôles  de  rotation,  pour  prendre 
une  figure  compatible  avec  ces  nouvelles  conditions  d'équilibre. 
Cette  considération  mécanique  fit  prévoir  à Newton  que  la  terre 
doit  être  aplatie  à ses  pôles,  avant  que  l’on  eût  constaté  le  fait  par 
la  mesure  des  degrés.  Car,  dit-il,  « si  notre  terre  n’était  pas  un 
» peu  plus  haute  à l’équateur  qu’aux  pôles,  la  matière  ( fluide ) 
• s’abajsscrait  dans  les  régions  polaires , et  s’élèverait  dans  les 
» régions  équatoriales,  qu’elle  inonderait  entièrement  • ( *).  Sup- 
posant  donc  une  masse  fluide  homogène,  tournant  sur  elle-même, 
Newton  admet  intuitivement  que  la  figure  d’équilibre  doit  être  un 
ellipsoïde  de  révolution,  ce  que  Maclaurin  prouva  depuis  être  vé- 
ritable. Partant  de  là,  il  démontre  que  , pour  une  durée  de  rota- 
tion telle  que  celle  de  la  terre,  et  pour  l’énergie  de  l’attraction  que 
nous  lui  voyons  exercer  dans  la  chute  des  corps  , l’axe  équatorial 
de  cet  ellipsoïde  doit  être  à l’axe  polaire,  comme  23 1 à 23o,  ce 
qui  donne  l'aplatissement  elliptique  i'  égal  à dans  les  circon- 
stances supposées.  Clairaut,  d’Alembert,  Laplace,  étendirent  suc- 
cessivement ces  premiers  résultats , en  remplaçant  avec  avantage 
la  méthode  synthétique  de  Newton,  par  l’analyse  mathématique 
devenue  de  jour  en  jour  plus  puissante  ; et  l’on  peut  voir  l’histoire 
de  leurs  travaux  dans  le  chapitre  VIII  de  Y Exposition  du  système 
du  Monde , ainsi  que  dans  le  chapitre  I du  livre  XI  de  la  Méca- 
nique céleste.  Je  n’en  rapporterai  ici  que  les  conséquences  les  plus 
générales. 

182.  Admettons  que  la  figure  d’équilibre  doive  être  un  ellip- 
soïde de  révolution  homogène,  ou  hétérogène,  les  couches  les 
plus  denses  devant  dans  ce  dernier  cas  être  les  plus  rapprochées 
du  centre.  D’après  les  apparences  extérieures  que  la  terre  et  les 


(*)  Principia,  lib  lit.  |>rop.  VI,  lheor.  VI. 
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planètes  nous  présentent,  ce  mode  de  configuration  ellipsoidal 
sera,  pour  tous  ces  corps,  sinon  absolument  rigoureux,  du  moins 
très-peu  différent  de  la  vérité.  Cela  posé  : nommons  <p  le  rapport 
de  la  force  centrifuge  à la  pesanteur  apparente  g,  sur  le  contour 
équatorial  de  l'ellipsoïde,  rapport  que,  pour  la  terre,  on  dé- 
montre aisément  être  7^  (*).  Supposant  y une  fraction  assez  pe- 
tite pour  que  l'on  puisse  négliger  ses  puissances  supérieures  à la 
première,  les  valeurs  théoriques  de  l'aplatissement  elliptique  1’, 

■jaxeéq.  — -ÿaxepol.  , , . 

ou  - — * seront  comprises  entre  les  deux  limites 

-j-axepol. 

suivantes  (**)  : 

La  plus  grande  7?,  si  l'ellipsoïde  est  homogène; 

La  plus  petite  jç,  si  la  densité  des  couches,  infiniment  pe- 
tite près  de  la  surface,  va  en  croissant  à l'infini  de  la  périphérie 
au  centre. 

Dans  la  même  supposition,  la  pesanteur  apparente  à la  surface 
de  tous  ces  sphéroïdes  va  en  croissant,  de  l’équateur  au  pôle, 
proportionnellement  au  carré  du  sinus  de  la  latitude;  et  la  quan- 
tité totale  de  cet  accroissement  est  déterminée  par  la  condition 
suivante  : 

Soit  P,  l'intensité  de  la  pesanteur  apparente  au  pôle,  P»  cette 
intensité  à l’équateur;  t'  l’aplatissement  elliptique  du  sphéroïde, 
[«]'  celui  qu’il  aurait,  pour  la  même  valeur  de  <p,  s’il  était  homo- 
gène. On  aura  généralement 


Lorsque  la  fraction  0 n’est  pas  assez  petite  pour  que  l'on  puisse 
négliger  toutes  ses  puissances  supérieures  à la  première,  l'expres- 
sion plus  approchée  de  l’aplatissement  [t]',  dans  le  cas  de  l’ho- 
mogénéité, est 


+ T77?’  — rrrr?5»  etc- 


(*j  Poissoü,  Mécanique , 2e  édition  , pop.  333. 

Clairaut,  Traité  tfc*  ta  Figure  de  la  Terre , lrc  partie,  § LXXIV.  — 
l .apl ace  , Mécanique  céleste , liv.  XI , chnp.  I. 
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H«r-T*Ti«r- 


[*]",  etc. 


Tous  ces  théorèmes  ont  clé  établis,  avec  une  extrême  simplicité 
par  Clairaut,  dans  la  deuxième  partie  de  son  admirable  ouvrage 
sur  la  Figure  de  la  Terre.  La  série  qui  donne  [«]'  s’y  trouve  au 

§ XVII;  et  l’expression  de  ^>'1  est  établie  au  § XLIX. 

* <• 

Pour  le  sphéroïde  terrestre,  par  exemple,  f étant  'a  pl,is 
grande  valeur  possible  de  l’aplatissement  elliptique,  relative  à 
la  supposition  de  son  homogénéité,  serait  sensiblement  J?  ou  yÿy. 
La  plus  petite,  relative  au  cas  d’une  densité  croissante  à l’infini  de 
la  surface  au  centre,  serait  -J  y ou  L’aplatissement  réel  -j-fj, 
indiqué  par  la  mesure  des  degrés,  est  compris  entre  ces  deux  ex- 
trêmes. La  terre  est  donc  trop  peu  aplatie  à ses  pôles  pour  être 
supposée  homogène;  et  elle  l’est  trop  pour  une  densité  centrale 
infinie.  Son  état  est  donc  intermédiaire;  c’est-à-dire  que  la  den- 
sité de  ses  couches  va  en  croissant  de  la  surface  au  centre  , sans 
atteindre  cette  dernière  limite.  L’accroissement  de  la  pesanteur  de 
l’équateur  au  pôle  confirme  cette  indication.  D’après  le  théo- 
rème de  Clairaut,  la  valeur  totale  de  cet  accroissement  dans 
le  cas  de  l’homogénéité  serait  [«]'  même,  conséquemment 
ou  0,004329;  et,  pour  l’aplatissement  réel  -j-J-y,  il  devrait  être 
yÿy  — ~ j ou  , , * * * , t = o,oo5438  , quantité  beaucoup  plus  con- 
sidérable. Or,  si  l’on  prend  dans  le  tome  II,  pag.  387,  les  lon- 
gueurs moyennes  Lt,  L,  du  pendule  à secondes  à l’équateur  et 
au  pôle,  lesquelles  sont  proportionnelles  aux  intensités  de  la  pe- 
santeur, on  en  tire 


Î^î — = 0,0052089, 

L» 

ce  qui  se  rapproche  bien  plus  de  la  seconde  évaluation  que  de  la 
première  ; et  la  petite  différence  qu’on  y remarque  s’explique  suf- 
fisamment par  les  inégalités  des  méridiens  terrestres,  qui  montrent 
que  la  terre  n’est  pas  un  ellipsoïde  de  révolution  exact,  comme 
le  suppose  la  théorie  de  Clairaut.  Mais  la  différence  bien  plus 
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considérable  de  ces  résultats  avec  celui  que  donnerait  la  supposi- 
tion île  l’homogénéité  achève  île  prouver  que  la  densité  de  la  terre 
va  en  croissant  de  la  surface  au  centre  sans  devenir  infinie  en  ce 
dernier  point. 

185.  On  peut  faire  des  calculs  analogues  pour  les  planètes , 
dont  l’aplatissement  a été  astronomiquement  mesuré.  Mais  alors 
ne  connaissant  pas  directement,  par  l’expérience,  la  valeur  de  y 
qui  s'y  réalise,  il  faut  employer  quelque  autre  résultat  de  leur 
action  qui  y supplée.  C’est  ce  que  Clairaut  a fait  encore  pour  les 
planètes  qui  ont  des  satellites,  dont  l’orbite  coïncide  sensiblement 
avec  leur  équateur;  et  voici  la  méthode  qu’il  a donnée,  dans  son 


Traite  de  la  Figure  de  la  Terre , IIe  partie,  § XXII. 

Soit  le  temps  de  la  rotation  de  la  planète t 

Celui  de  la  révolution  du  satellite T 

Le  rapport  de  la  distance  du  satellite,  au  rayon  de  l’équa- 
teur de  la  planète h 

Calculez  une  quantité  auxiliaire  p,  telle  qu’on  ait  ( * ) 


et  l'aplatissement  [«]'  de  la  planète  , dans  le  cas  où  elle  serait  ho- 
mogène, s’obtiendra  par  la  série  suivante  : 

de  laquelle  il  résulte 

? = P -+•  H e,c- 

De  sorte  que  si  p est  une  petite  fraction,  y lui  sera  très-approxima- 
tivement  égal. 


(*)  L’édition  du  Traité  de  Clairaut  donnée  en  I , et  celle  de  1808,  qui 
en  cal  la  reproduction  calquée,  contiennent  deux  fautes  d’impression  essen- 
tielles h corriger,  dans  la  pag.  167,  où  sc  trouvent  les  formules  dont  je  Tais 
ici  usage.  La  première,  aux  lignes  9 et  10,  où  l’on  a écrit,  mal  4 propos , 
T*  ait  lieu  de  T’.  La  seconde  faute  est  dans  la  dernière  ligne,  où  la  distance 
du  4e  satellite  au  centre  de  Jupiter,  représentée  par  le  nombre  26, (>3,  est 
dite  exprimée  en  diamètres  de  Jupiter;  lise*  en  demi-diamètres. 


Digitized  by  Google 


ASTRONOMIE 


4 • 4 

Clairaut  fait  l'application  «le  celte  série  à Jupiter,  en  prenant 
pour  donnée  le  mouvement  du  quatrième  satellite.  Il  a ainsi  : 

) 

D’après  les  observations  de  Dominique  Cassini. . . / = 596“ 

Et  d'après  les  observations  de  Pound T = 24o32m 

h = a6,63 

Avec  ces  données  on  trouve  d'aburd 

log  P = 2,9349736,  ? = 0,086094  i4  =TrVTT; 

et  par  les  premiers  termes  des  séries  de  Clairaut,  on  obtient 

[ * ]’  — o ,1076177  -+-  0,00248  18  -1-  0,00020  35 , 
ij  = o ,086094  4 + 0 ,003309  88 , 

ou‘,  en  somme, 

[*]'  = o,"o3o3o=-r7£rrr,  ? = o,o8c)4o4o  = -rrVTT. 

Ce  sont  identiquement  les  résultats  de  Clairaut.  Or,  toutes  les 
observations  que  j’ai  rapportées  donnent  l’aplatissement  réel  i 
de  Jupiter  plus  petit  que  —,  et  très- approximativement  égal 
à ^Jj-.  Il  est  donc  certainement  moindre  que  dans  l’hypothèse  de 
l’homogénéité , et  plus  grand  que  ÿ y ou  qui  supposerait  la 
densité  centrale  infinie.  Ainsi  pour  Jupiter,  comme  pour  la  terre, 
la  densité  des  couches  va  en  croissant  de  la  surface  au  centre,  sans 
devenir  inGnie  en  ce  dernier  point. 

J’applique  les  mêmes  formules  à Saturne  en  prenant  pour  don- 
née la  durée  de  sa  rotation , déterminée  par  W.  Herschel , et  les 
éléments  de  son  sixième  satellite,  tels  qu'ils  sont  rapportés  dans 
le  Système  du  Monde  de  Laplace,  5e  édition,  pag.  i35.  J’ai 
ainsi  : 

r = 61 6", 

T = 22961 m 4 , 
h = 22,081. 

Avec  ces  données  on  trouve  d'abord 

logprr  1,1107735,  p = 0,12.905  16  = ; 
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Les  observations  de  W.  Herschel  et  de  Bcssel  s’accordent  à don- 
ner l’aplatissement  rcel  t'  égal  à ; celles  de  M.  Main  le  feraient 
égal  à ÿ.  Toutes  ces  valeurs  sont  moindres  que  [»]'.  Mais  elles  sont 
plus  grandes  que  j <f  qui  serait  — bj-j.  Donc»  dans  Saturne, 
comme  dans  Jupiter,  les  densités  des  couches  vont  en  croissant 
de  la  surface  au  centre,  sans  devenir  infinies  en  ce  dernier  point. 

184.  L’influence  de  la  force  centrifuge  pour  modifier  la  figure 
d’équilibre  d’une  masse  fluide  libre , dont  toutes  les  particules  sont 
uniquement  sollicitées  par  leurs  attractions  mutuelles,  a été  cu- 
rieusement étudiée , et  rendue  manifeste  dans  ses  détails  les  plus 
divers,  par  une  suite  d’expériences  ingénieuses  ducs  à M.  Plateau. 
Il  les  a décrites  dans  un  ouvrage  intitulé  : Mémoire,  sur  les  phé- 
nomènes que  présente  une  masse  liquide  libre  et  soustraite  à l'ac- 
tion delà  pesanteur.  Je  me  bornerai  à indiquer  ici  le  procédé  qu’il 
a employé  pour  les  réaliser,  et  les  principaux  résultats  qu’elles 
constatent. 

Tout  le  monde  sait  qu’à  température  égale  l’eau  distillée  est 
spécifiquement  plus  pesante  que  l’huile  d’olive  et  moins  pesante 
que  l’alcool.  On  peut  concevoir  une  mélange  d’eau  et  d’alcool 
«pii  aurait  la  même  densité  que  l’huile,  et  tlans  lequel  une  goutte 
«le  celle-ci  se  maintiendrait  conséquemment  en  équilibre  par- 
tout où  on  voudrait  la  placer,  sans  d’ailleurs  s’y  mêler  chimi- 
quement. Mais  à cause  de  l’inégale  dilatabilité  des  éléments  d’un 
tel  système,  la  moindre  variation  occasionnelle  de  la  tempéra- 
ture troublerait  son  équilibre,  et  la  goutte  d’huile  y prendrait 
aussitôt  un  mouvement  continu  d’ascension  ou  de  descente.  Pour 
«•viter  cet  inconvénient,  M.  Plateau  opère  de  la  manière  suivante. 
Dans  un  large  vase  rectangle  dont  les  parois  verticales  sont  des 
glaces  planes , à faces  parallèles,  il  dépose,  au  moyen  de  quelques 
pr«;cautions  particulières,  un  mélange  d’eau  et  d’alcool,  de  densité 
variable  à diverses  hauteurs,  les  couches  inférieures  étant  spéci- 
fiquement un  peu  plus  pesantes  que  l’huile,  la  supérieure  un  peu 
plus  légère;  puis,  à l’aide  d’autres  artifices  qu’il  «h'crit,  il  y intro- 
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doit  une  masse  d'huile  <|iii  descend  d'elle-même,  jusqu'à  ce 
qu’elle  rencontre  la  couche  dont  la  densité  est  égale  à la  sienne, 
s’y  arrête,  et  s’y  fixe  dans  un  état  d’équilibre  stable,  étant  ainsi 
complètement  soustraite  à l’action  de  la  pesanteur.  L’attraction 
mutuelle  de  ses  propres  particules,  les  agrège  alors  en  une  sphère, 
isolée,  ayant,  par  exemple,  60  millimètres  de  diamètre.  Pour 
que  cette  sphère  reste  transparente  il  faut  que  la  température  ne 
descende  pas  au-dessous  de  18  degrés  centésimaux. 

Maintenant  cette  sphère  étant  formée,  il  s’agit  de  lui  imprimer 
un  mouvement  de  rotation  autour  de  son  diamètre  vertical.  A cet 
effet  M.  Plateau  établit  préalablement,  dans  le  vase  rectangulaire, 
une  mince  tige  de  fer  qui  le  traverse  à son  centre,  parallèlement 
à ses  parois  latérales,  comme  le  représente  la  Jig.  3c).  L’extrémité 
inférieure  de  cette  tige  repose  sur  un  pivot  à jour,  percé  au  fond 
du  vase;  la  supérieure  traverse  un  collet  percé  dans  la  même  ver- 
ticale; et  à son  milieu,  qui  se  trouve  à la  moitié  de  la  hauteur  du 
vase,  est  fixé  centralement  un  disque  circulaire,  mince,  pareille- 
ment en  fer,  dont  le  diamètre  est  d’environ  35  millimètres.  Une 
manivelle,  fixée  au  haut  de  la  tige,  permet  d’imprimer  à ce  système 
un  mouvement  rotatoire,  dont  on  varie  k volonté  la  rapidité.  Ces 
préparatifs  établis,  on  enlève  cette  portion  de  l’appareil,  et  l’on 
introduit  le  mélange  alcoolique,  puis  la  masse  d'huile;  après 
quoi,  par  des  procédés  de  manipulation  que  M.  Plateau  décrit, 
on  règle  la  densité  verticalement  décroissante  du  mélange  oil  elle 
nage , de  manière  qu’elle  vienne  se  fixer  en  sphère , à peu  près 
au  milieu  de  la  hauteur  du  vase.  Cela  fait,  on  introduit  lentement 
la  tige  avec  son  disque,  frottés  d'huile,  et  si  la  sphère  isolée  ne 
se  trouve  pas  exactement  au  niveau  de  celui-ci,  un  orifice  excen- 
trique, percé  dans  la  paroi  supérieure  du  vase,  [lermet  d’ajouter 
graduellement  au  mélange  les  petites  quantités  d’eau  ou  d’alcool, 
nécessaires  pour  établir  l’égalité.  Ceci  obtenu,  on  amène  la  masse 
d’huile  en  contact  latéral  avec  le  disque,  en  la  conduisant  lente- 
ment avec  une  baguette  de  verre.  Comme  il  est  mouillé  du  même 
liquide , elle  s’y  attache , l’enveloppe , et  se  moule  concentrique- 
ment autour  de  lui,  sous  une  forme  sensiblement  sphérique, 
comme  dans  son  premier  état  de  liberté. 
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Alors  faites  tourner  la -manivelle,  de  manière  à donner  à la  tige 
et  au  disque  un  mouvement  de  rotation  uniforme,  d’abord  très-  . 
lent., L’un  et  l’autre  entraîneront  d’abord,  par  leur  frictiori,  les 
particules  d’huile  qui  leur  sont  contiguës.  Celles-ci  entraîneront 
de  même  les  plus  externes,  et  cet  effet  se  propageant  de  proche  en  ' 
proche  du  centre  à la  circonférence,  jusque  dans  le  mélange  am- 
biant, toutes  les  particules  de  la  masse  d'huile  se  mettront  bientôt 
à tourner,  avec  des  vitesses  angulaires  inégales  , autour  de  l’axe 
commun.  Alors  l’équilibre  de  cette  masse  dépend  de  l’attraction 
mutuelle  de  ses  propres  particules,  combinée  avec  les  forces  cen- 
trifuges engendrées  par  leur  mouvement  de  rotation.  Pour  obéir--  * 
à cette  double  influence,  elle  se  renfle  à son  équateur,  s’aplatit  i 
scs  pôles,  et  prend  ainsi,  eif  définitive,  uhe  figure  à peu  près 
ellipsoïdale,  analogue  à celle  que  les  planètes  nous  présentent. 

Si  le  mouvement  de  rotation-du  disque,  après  avoir  été  d’abord 
maintenu  très-lent,  est  rendu  plus  rapide,  la  masse  d’huile  s’a- 
platit davantage  à ses  pôles  et  s’allonge  dans  le  sens  de  son  équa-  ' 
leur.  S’il  est  rendu  plus  rapide  encore , elle  se  creuse  à ses  pôles  „ . 
en  s’étendant  toujours  davantage  dans  le  sens  horizontal  ; et  enfin, 
abandonnant  le  disque,  elle  se  transforme  en  un  anneau  circu- 
laire, comme  le  représente  la  fig.  4».  . . 

A un  certain  degré,  limite  de  vitesse  dix  disque,  cet  anneau  tient  v 
encore  à l’axe  par  une  pellicule  d’huile  horizontale  excessivement 
mince.  Pour  u»e  vitesse  plus  grande,  cette  pellicule  se  rompt  et  . 
l'anneau  demeure  entièrement  isolé.  Alors,  si  l’on  cesse  de  faire 
tourner  le  disque,  lo  mouvement  rotatoire  l’anneau  se  trouve 
bientôt  usé  , par  les  perles  de  vitesse  que  lui  cause  la  friction  du 
milieu  ambiant.  Il  sc  contracte  graduellement  sur  lui-même,  cl 
finit  par  se  concentrer  autour  de  l’axe  en  forme  de  sphère,  dans 
son  état  primitif  d’immobilité,  ' 

Si  l’on  veut  empêcher  ce  retour  de  l'anneau  sur  lui-  même,  il  faut 
employer  un  disque  plus  large;  ayant  par  exemple  5o  millimètres  ' . ' 

de  diamètre  au  lieu  dé  35  pour  une  sphère  d’huile  de  6o  railli 
mètres,  comme  nous  l’avons  supposée.  Alors,  au  lieu  d’arrêter  le  .. 
mouvement  de  rotation  de  ce  disque,  quand  l’anneau  a atteint  sa 
plus  grande  extension,  il  faut  le  continuer  jusqu’à  ce  que  la  pei- 
t.  v.  27  " . ' 
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licule  centrale  se  rompe,  et  même  après  qu’elle  est  rompue.  Dans 
ce  dernier  cas,  le  mouvement  rotatoire  se  communiquant  aux 
particules  du  milieu  ambiant,  la  force  centrifuge  les  chasse  conti- 
nuellement vers  l'anneau;  celui-ci  ne  tarde  pas  à se  déformer; 
bientôt  il  se  sépare  en  masses  isolées,  qui  s’agrègent  indivi- 
duellement en  sphères,  et  conservent  pendant  quelques  instants 
un  mouvement  de  rotation  propre,  de  même  sens  que  celui  de 
l'anneau;  offrant  ainsi , peut-être,  une  sorte  d’analogie  d’origine 
avec  le  système  de  petites  planètes  qui  circulent  entre  Mars  et  Ju- 
piter. 

Ces  ingénieuses  expériences  de  M.  Plateau  se  rattachaient  trop 
intimement  an  sujet  que  j'ai  traite  dans  le  présent  chapitre,  pour 
que  je  ne,  dusse  pas  en  présenter,  au  moins,  ce  court  résumé.  On  en 
verra  encore  une  autre  application  très-curieuse,  dans  le  chapitre 
suivant/ 


v 
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CHAPITRE  XI. 

De  l'anneau  de  Saturne. 

Section  Ire.  — Détermination  des  éléments  de  l'anneau 
de  Saturne. 

183.  Peu  de  temps  après  la  découverte  des  lunettes,  Galilée 
ayant  observe  Saturne,  cette  planète  lui  apparut  avec  des  parti- 
cularités si  étranges , qu’il  s'empressa  d’en  faire  part  à Jules  de 
Médicis,  dans  une  lettre  en  date  du  i3  novembre  1610.  « J’ai, 

• lui  dit-il , vu  avec  étonnement  que  Saturne  n’est  pas  un  astre 
■1  simple,  mais  qu’il  est  composé  de  trois  étoiles,  qui  sont  immn- 

» biles  entre  elles,  et  dont  celle  du  milieu  est  la  plus  grosse 

» Dans  les  lunettes  qui  grossissent  peu  les  objets,  ces  trois  étoiles 
« ne  semblent  pas  séparées,  et  leur  ensemble  se  présente  sous  une 
» forme  allongée  comme  une  olive.  Mais  avec  des  grossissements 

• plus  forts , les  latérales  se  voient  distinctes  de  la  centrale , dont 
» elles  sont  seulement  très-rapprochees.  » Après  que  ces  appa- . 
rences  eurent  persisté  durant  près  de  trois  années,  elles  s’alteiè- 
rent  : les  appendices  latéraux  s'affaiblirent  progressivement,  puis 
disparnrent  ; de  sorte  qu’en  1612  Galilée  vit  Saturne  parfaitement 
rond  et  simple.  Mais  plus  tard  les  anses  reparurent,  faibles  d'abord, 
puis  croissant  graduellement.  Ces  singulières  métamorphoses  d’un 
astre  éternellement  permanent , occupèrent  avec  une  égale  conti- 
nuité les  veux  ainsi  que  la  pensée  des  astronomes  pendant  près 
d’un  demi-siècle;  et  l’imperfection  de  leurs  instruments,  aidant 
aux  écarts  de  leur  imagination  , ils  rivalisèrent  entre  eux  pour 
attribuer  à Saturne  les  conditions  de  métamorphose  les  plus  bi- 
zarres, que  Huyghens  nous  a conservées.  J’en  rapporte  quelques- 
unes  comme  exemple  dans  la  PI.  X. 

Enfin  l’esprit  judicieux  autant  qu’inventif  d’Huyghcns,  lui  mon- 
tra l’unique  route  qui  pouvait  conduire  à la  vérité.  Rejetant,  avec 
raison , toutes  les  hypothèses  qui  attribueraient  des  mutations 
réelles  de  forme  à un  astre  permanent , il  comprit  que-  toutes  ce* 

27..  * '*  f 
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variolés  phénoménales  devaient  être  dues  à l'existence  de  «piehpic 
corps,  suspendu  autour  de  Saturne,  l’accompagnant  dans  son 
cours,  capable  comme  lui  de  réfléchir  la  lumière  du  soleil , mais 
d’une  configuration  telle,  que,  selon  les  différents  aspects  sons  les- 
quels il  sc  présente  successivement  à nous  et  à cet  astre,  il  put 
reproduire  toutes  les  apparences  observées.  La  question  se  trou- 
vant ainsi  ramenée  à un  problème  de  perspective  astronomique, 
la  puissance  des  instruments  optiques  qu’il  avait  fabriqués,  et 
qu’il  y appliqua,  lui  fournil  les  données  de  géométrie  précises  aux- 
quelles il  fallait  satisfaire;  et  après  avoir  annoncé  le  principe  de 
sa  solution  sous  le  voile  d'un  anagramme  en  mars  t65 6 , il  la  pu- 
blia complète  en  1 (iSg,  avec  un  ensemble  de  preuves  irrécusables, 
dans  un  ouvrage  spécial  intitule  Systcma  Satumium,  dont  je  n’au- 
rai, pour  ainsi  dire,  qu’à  présenter  ici  l’extrait. 

180.  La  proposition  fondamentale  et  unique  qu’il  y développe, 
c’est  que  toute  la  succession  «les  apparences  observées  , peut  se 
représenter  mathématiquement,  et  être  prédite  d’avance  à epoque 
fixe,  avec  une  certitude  toujours  parfaite,  en  admettant  que  le 
globe  de  Saturne  est  entouré  concentriquement  par  un  anneau 
circulaire,  opaque,  très-mince,  qui  ne  lui  est  adhérent  nulle  part, 
et  qui  néanmoins  l’accompagne  dans  son  mouvement  autour  du 
soleil , comme  un  satellite  , en  se  maintenant  toujours  parallèle  a 
lui-mème,  et  formant,  avec  le  plan  «le  l’écliptiipic,  tin  angle  con- 
stant d’environ  3o  <legr«»s.  Les  conse«piences  générales  de  cette 
hypothèse,  s’aperçoivent  à l’inspection  de  la  fi  g.  4 1 que  j'emprunte 
au  Systcma  Saturnium.  On  y voit  l’anneau  , amené  progressive- 
ment avec  Saturne  «lans  seize  positions  difïérentM  autour  du  so- 
leil O , et  se  présentant  à cet  astre,  sous  tous  les  aspects  que  lui 
assigne  la  condition  de  parallélisme  à huptelle  son  plan  est  assujetti. 
Un  orbe  de  dimension  moindre,  «lécrit  autour  de  O , représente 
celui  sur  ltxpicl  la  terre  T circule  avec  une  vit«?sse  angulaire  trente 
fois  plus  grande,  ce  qui  modifie  encore  les  aspects  successifs  sous 
lesquels  l’anneau  se  présente  à elle,  dans  le  cours  de  chaque  an- 
née. Il  faut  maintenant  suivre  les  conséquences  de  cette  construc- 
tion dans  leurs  détails , et  voir  si  elle  s’accorde  en  tout  point  avec 
les  faits  observés. 
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La  figure  est  Iracee  en  perspective  dans  le  plan  de  l’écliptique, 
vu  par  sa  face  boréale  ,Tauslrale  étant  de  l’autre  côté  «lu  papier. 
L'orbe  terrestre  y est  contenu.  L’orbe  de  Saturne,  incliné  sur  l’é- 
cliptique d’environ  2°3o',  y est  représenté  en  projection  ortho- 
gonale autour  du  soleil  O.  Mais , pour  la  simple  exposition  des 
phénomènes  généraux  , on  peut,  comme  l’a  fait  Huyghens,  négli- 
ger cette  petite  inclinaison  et  supposer  l’orbe  de  Saturne  coïnci- 
dant avec  l’éeliptique  , de  même  que  celui  de  la  terre.  Toutefois  , 
en  admettant  provisoirement  cette  simplification,  j’ai  marque  sur 
la  figure  le  nœud  ascendant  Q et  le  nœud  descendant  £3  *1*  cette 
orbite,  pour  le  temps  auquel  elle  se  rapporte,  et  j’ai  tracé  sa  moi- 
tié boréale  en  ligne  pleine  , l’australe  en  ligne  ponctuée.  La  droite 
Q„  Î3»  cst  menée  par  le  soleil,  parallèlement  A la  trace  du  plan 
de  l’anneau  sur  celui  de  l’écliptique,  laquelle  forme  avec  la  ligne 
tles  nœuds  de  l’orbite,  un  angle  constant  d’environ  56  degrés, 
comme  nous  le  prouverons  plus  loin  : cette  droite  est  convention- 
nellement définie  ta  ligne  des  nœuds  île  Vanneau . Ces  indications 
de  positions  ne  sont  qu’approximatives,  comme  celles  «les  signes 
zodiacaux  qne  Huyghens  a marqués  sur  la  figure.  Elles  sont,  uni-  ’ 
quement  destinées  à rendre  sensibles  les  comblions  géométriques, 
dans. lesquelles  s’opèrent  les  effets  de  perspective  que  nous  allons 
étudier.  Afin  d’éviter  la  confusion  «pic  pourraient  occasionner  les 
lignes  que  nous  aurons  ultérieurement  à tracer  sur  celle  figure  , 
je  la  reproduis  en  projection  plane  sous  le  n°  4'-’,  en  la  réduisant 
aux  deux  orbites  de  la  terre  et  de  Saturne,  supposées  circulaires 
pour  plus  de  simplicité. 

187.  Suivons  d’abord  les  conséquences  generales  de  l'hvpo- 
I hèsed’ Huyghens  sur  ces  figures  mêmes.  Une  des  conditions  «pi’elle 
assigne,  c’est  «pie  le  plan  de  l’anneau  se  maintient  toujours  pa- 
rallèle à lui-même  pendant  son  transport.  La  trace  de  ce  plan 
sur  l’écliptique  présentera  donc  aussi  ce  caractère  de  parallélisme, 
dans  toutes  les  positions  successives  où  le  mouvement  de  Saturne 
l’amènera.  Donc,  pendant  chaque  révolution  sidérale  de  Saturne, 
comprenant  environ  trente  révolutions  sidérales  de  la  terre,  il  y 
aura  deux  époques  où  cette  trace,  passant  par  le  soleil,  coïncidera 
avec  la  droite  centrale  Q „ y,  que  nous  avons  menée  parallèle- 
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ment  à sa  direction  générale.  En  négligeant  les  latitudes  de  Sa- 
turne, comme  nous  le  faisons  provisoirement  dans  notre  exposé 
actuel,  cela  devra  arriver  quand  cette  planète,  qui  transporte 
l’anneau  avec  elle,  traversera  la  trace  centrale  dans  un  de  ses 
nœuds  opposés  JJ»,  y»;  et  il  s’en  faudra  de  très-peu  que  les 
choses  ne  se  passent  ainsi  en  réalité.  En  tout  cas,  chaque  fois  que 
la  trace  mobile  de  l’anneau  prendra  la  position  centrale  JJ»  £j», 
le  soleil  se  trouvant  dans  le  plan  de  l’anneau , celui-ci  ne  sera 
éclairé  que  par  sa  tranche  ; et,  si  elle  est  très -mince,  le  fdet  lumi- 
neux qu’elle  réfléchira  pourra  être  si  faible,  que  l’anneau  ne  soit 
plus  perceptible , quel  que  soit  le  point  de  l’orbe  terrestre  d’où 
nous  l'observons.  Alors  le  disque  de  Saturne  nous  paraîtra  rond 
et  dépourvu  de  tout  appendice  annulaire,  tel  qu’il  est  représenté 
en  D,  D',  fig.  43,  et  séparément  dans  la  fig.  44-  Seulement, 
l’épaisseur  de  l’anneau  projetant  son  ombre  sur  ce  disque,  on 
pourra  le  voir  traversé  vers  son  milieu  par  une  bande  obscure, 
d’un  diamètre  ù peu  près  égal  à celui  qu’il  sous-tend  alors  étant 
vu  de  Saturne.  Une  telle  apparence  a été  effectivement  remar- 
quée par  Huvghens  en  mai  i656,  puis  par  Maraldi,  lors  d’une 
phase  ronde  de  ce  genre  qui  eut  lieu  en  février  1715,  dans  le  nœud 
ascendant  Q»,  avec  des  détails  sur  lesquels  j’aurai  occasion  de 
revenir.  Ces  circonstances  spéciales,  qui  font  disparaître  l’anneau, 
se  reproduiront  périodiquement  pour  chaque  nœud  JJ»,  £3», 
après  une  révolution  sidérale  de  Saturne,  ce  qui  en  sera  un  carac- 
tère distinctif,  dont  nous  ferons  plus  loin  usage. 

Mais  il  y aura  aussi  des  époques  où  l’anneau  cessera  d’être  per- 
ceptible pour  nous,  par  une  autre  cause.  Pour  le  prouver,  menons 
dans  l’écliptique  deux  droites  indéfinies  a-,  a,a',,fig.  42,  toutes 
deux  tangentes  à l’orbe  terrestre,  et  parallèles  à la  trace  de  l’an- 
neau. Tant  que  celle-ci,  dans  son  mouvement  de  transport , se 
trouvera  comprise  entre  ces  deux  tangentes,  la  terre,  en  décrivant 
son  orbite  propre,  devra  la  rencontrer  une  ou  plusieurs  fois,  selon 
le  rapport  de  leurs  vitesses  respectives.  Dans  de  tels  cas,  le  plan 
de  l’anneau  prolongé  passera  par  la  terre,  qui  ne  le  verra  que  par 
sa  tranche;  et  si  elle  est  très-mince,  on  pourra  cesser  de  le  voir. 
Mais  ces  disparitions , dépendant  à la  fois  du  mouvement  de  Sa- 
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turne  et  de  celui  de  la  terre  dans  leurs  orbites  propres,  auront 
d’autres  |>ériodes  que  les  passages  de  l'anneau  par  le  soleil , ce  qui 
les  eh  fera  distinguer. 

188.  L’anneau  est  si  mince,  que,  lorsqu’il  est  vu  par  sa  tranche, 
son  épaisseur  n’est  pas  optiquement  mesurable,  même  quand  on 
l'observe  avec  les  télescopes  les  plus  puissants,  et  l’on  peut  seule- 
ment lui  assigner  des  limites  probables.  Le  39  août  1789,  trois 
jours  après  un  de  ses  passages  par  la  terre,  W.  Herschel  l’ayant  déjà 
vu  reparaître  dans  son  grand  tclescope  comme  un  filet  lumineux, 
le  4e  satellite,  qui  vint  occasionnellement  se  projeter  sur  lui,  le;dé- 
bordait  des  deux  côtes,  d’une  quantité  au  moins  égale  à un  tiers  de 
son  diamètre  propre,  que  Herschel  estimait  sous-tendre  au  plus  1 se- 
conde, ce  qui  lui  fit  juger  que  l'épaisseur  de  l'anneau  devait  sous- 
tendre  au  plus  o*,  3 (*).  11  vit  aussi  le  7e  satellite,  plus  petit  encore 
que  le  4"*  passer  sur  cette  même  ligne  lumineuse,  comme  une  perle 
tur  un  fil.  Shroeter,  d’après  d’autres  indices,  trouva  que  l'épaisseur 
de  l'anneau  vue  du  soleil  devait  sous-tendre  au  plus  n”,  1 a5.  Enfin 
le  29  avril  i833,  sir  John  Herschel,  ayant  observé  Saturne  avec 
un  excellent  télescope  de  20  pieds  de  foyer,  trois  jours  après  un 
des  passages  du  plan  de  l’anneau  parla  terre,  sans  apercevoir  de 
celui-ci  aucune  trace,  estima,  d’après  cette  invisibilité  même,  que- 
son  épaisseur,  vue  à la  moyenne  distance  de  Saturne,  ne  devait  pas 
sous-tendre  plus  de  o ',o3  (**).  On  aura  une  idée  sensible  de  ces  me- 
sures angulaires,  si  l’on  considère  qu’une  sphère  placée  sur  l’orbe 
de  Saturne,  à la  distance  moyenne  de  celte  planète  au  soleil , et 
qui,  vue  du  centre  de  cet  astre,  sous-tendrait  un  angle  de  1 se- 
conde, aurait  pour  diamètre  linéaire  6900  kilomètres;  de  sorte 
que,  pour  un  diamètre  apparent  do  o",o5,  l’épaisseur  de  l’anneau 
serait  seulement  de  345  kilomètres,  moindre  que  la  distance  de 
Paris  à Lyon  (***).  D’après  cela,  on  conçoit  que,  pour  qu’il  nous 


(’)  Tram.  Phil.,  1790,  tome  I,  pag,  6. 

Uutlincs  of  Astronome,  pag.  3 1 5 . 

(**’)  Soient  a'  le  <icini  grand  aie  de  l'orbe  de  Saturne  , a celui  de  l'orbe 
terrestre.  Si  l’on  nomme  x le  rayon  d'une  sphère  qui  sous  tendrait  i*  à la 
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soit  perceptible,  il  faut  que  le  rayon  mené  de  notre  oeil  à son 
centre  forme  généralement  un  angle  de  quelques  minutes  avec 
celle  de  ses  deux  faces  qu’il  nous  présente;  angle  qui  sera  d’au- 
tant moindre  que  la  lunette  avec  laquelle  on  l'observe  admettra 
un  plus  fort  grossissement.  W.  Herschel  dit  ne  l’avoir  jamais  perdu 
de  vue  dans  ses  puissants  télescopes;  mais  aucun  autre  astronome 
n’a  été  témoin  d’un  pareil  fait. 

189.  Reprenons  maintenant  nos  deux  fig.  l\  i et  4^,  et  suivons 
d’abord  les  conséquences  qui  en  résultent  relativement  aux  phases 
d’illumination  de  l’anneau  par  le  soleil , aux  époques  successives 


distance  a',  on  aura  , d'après  celle  condition  , 

X=«’ 

or,  notre  tableau  de  la  pig.  donne 

a ' = a . g,5388.rj 

De  plus,  si  r est  le  rayon  de  la  terre  supposée  sphérique,  et  que  Port  prenne 
la  parallaxe  moyenne  du  soleil  égale  à 8", 8,  comme  la  font  les  Tables  de  Dc- 
larobre,  il  en  résultera 

r 

a = — — ^ • * 

• sin  8 ,8 

Tirant  de  là  x en  r,  et  substituant  le  rapport  des  petits  arcs  ( j)*,  S'jH  h 
celui  de  leurs  sinus,  on  aura 

ix  — r ==  r . »,o839(»,  log  = o.o35oi3j; 

maintenant  le  contour  de  la  terre  supposée  sphérique  contient  40000  kilo- 
mètres, (Toù  il  suit  que  son  rayon  r , exprimé  aussi  en  kilomètres,  est 

r 6366k,a , log  = 3.8o388u3; 

de  là  on  tire 

ai-  = 6gook,'. 

Tel  scraildonc  le  diamètre  linéaire  d’une  apbère  qui,  vue  du  soleil,  à la  dis- 
tance moyenne  de  Saturne,  sous-teudrait  un  angle  de  i seconde.  Telle  serait 
donc  aussi  l’épaisseur  de  l’anneau  de  Saturne,  si,  dans  ses  passages  par  le 
soleil,  il  avait  i seconde  de  diamètre  apparent.  Mais  tous  les  observateurs 
s’accordent  aujourd'hui  1 trouver  ce  diamètre  beaucoup  moindre.  S’il  était 
seulement  de  o",o5  , comme  sir  John  Herschel  le  présume,  l'épaisseur  de 
l'anneau  ne  serait  que  de  345  kilomètres , comme  je  l'ai  dit  dans  lo  texte. 
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de  son  transport.  Elles  sont  évidentes  par  ces  figures  mêmes.  Tant 
que  la  trace  mobile  de  l’anneau  sur  le  plan  de  l’écliptique  se  trou- 
vera à l’orient  de  la  droite  centrale  Q„  £3  ce  qui  aura  lieu  pen- 
dant tout  le  temps  que  Saturne  parcourra  la  portion  de  son  ellipse 
qui  est  située  du  même  côté  de  cette  droite,  la  face  australe  de 
l’anneau  sera  seule  illuminée  par  le  soleil;  la  face  boréale  sera 
dans  l’ombre.  Quand  celte  trace  coïncidera  avec  y «,  le  soleil 
n’éclairera  aucune  des  deux  faces,  mais  seulement  la  tranche  de 
l’anneau.  Enfin,  quand  la  trace  mobile  se  trouvera  à l’occident 
de  y„,  le  soleil  illuminera  la  face  boréale  de  l'anneau,  et 
l’australe  restera  obscure,  contrairement  î»  ce  qui  avait  lieu  dans 
la  portion  orientale  de  l’orbite  que  nous  avons  d’abord  considérée. 
Ces  alternatives  se  répéteront  deux  fois  pendant  chaque  révolu- 
tion sidérale  de  Saturne,  puisque  chacune  de  ces  révolutions 
amènera  deux  fois  la  trace  mobile  sur  la  direction  £3„,  par 
des  mouvements  de  sens  opposés. 

190.  Ceci  reconnu , reprenant  en  particulier  la  fig.  4 2 , me- 
nons dans  son  plan  deux  droites  a,  <j\,  <r,  </, , tangentes  à l’orbe 
terrestre,  et  parallèles  à la  trace  mobile  de  l’auneau  , par  consé- 
quent aussi  à sa  direction  centrale  Q„  „.  Les  passages  de  la 
terre  dans  le  plan  de  l'anneau  ne  pourront  s’opérer  que  dans  les 
temps  où  cette  trace  se  trouvera  comprise  entre  les  deux  tangentes 
ainsi  dirigées.  Or,  je  démontre  ici  en  note  que  les  rayons  menés 
du  centre  du  soleil  aux  quatre  points  de  l’orbite  de  Saturne,  où 
les  deux  tangentes  vont  aboutir,  forment  autour  de  la  droite  cen- 
trale un  même  angle  v, , égal  ù 6°  1'  3"  (*).  Ainsi , pendant  que  la 


(”)  Os  évaluations  ne  devant  être  qu’approximatives , je  me  borne,  niuéi 
que  je  l'ai  dit  dans  le  texte,  à les  établir  eu  considérant  l’orbite  de  la  terre 
et  celui  de  Saturne  comme  des  cercles,  ayant  pour  rayons  a,  a',  et  décrits 
tous  deux  en  mouvements  uniformes,  dont  les  valeurs  diurnes  sont  n,  n'. 
Par  les  points  M,  M',  où  la  trace  mobile  de  l’anneau  devient  tangente  i l'orbe 
terrestre,  et  par  le  centro  O menez  trois  plans  perpendiculaires  au  diamètre 
M,  M’.  Ils  marqueront  sur  le  cercle  de  Saturne  les  quatre  points  que  j’ai  dé* 
signés  dans  le  texte  par  la  lettre  5,  cl  y traceront  aussi  la  droite  Q„Ç3„  qui 
leur  sera  intermédiaire.  Les  rayons  a',  menés  de  ces  points  j au  centre  O, 
formeront  autour  de  la  droite  centrale  un  même  angle,  que  j'ai  nommé  e, , 
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trace  mobile  de  l’anneau  traverse  le  diamètre  MM'  de  l’orbe  ter- 
restre qui  lui  est  perpendiculaire,  Saturne  décrit  sur  son  propre 
cercle  un  arc  de  12"  2' 6";  ce  qui,  d’après  la  valeur  connue  de  sorf 
mouvement  moyen , emploiera  35t)>,694,  ou  approximativement 
36o  jours,  c’est-à-dire  environ  5 jours  de  moins  que  n’en  comprend 
une  révolution  complète  de  la  terre  sur  son  propre  cercle.  D’après 
cela,  quelle  que  soit  la  position  de  la  terre  à l’instant  oit  la  trace  mu- 


et qui  aura  pour  sinus  — . Si , do  plus,  011  nomme  : le  nombre  de  jours  que 
n 

Saturne  emploiera  à le  décrire,  arec  son  mouvement  diurne  n',  le*  deux 
inconnues  p,  et  t se  concluront  des  deux  équations  suivantes  : 

a 

sin  p,  = — » nt  — p#, 

\ 

dans  lesquelles  n'  devra  être  exprimé  en  quantités  angulaires  de  même  na- 
ture que  pf. 

Or  notre  .tableau  de  la  pag.  a66  donne 

a'  ss  9, 53865*4, 


a étant  1.  De  là  on  tire  d'abord 


log  sin  p#  = T .o?o5ü39,  p#  = 6°.  ^>3*^6  = uiG63v, |6,  log^*  — 4 .335jî^ ; 


divisant  donc  v"  par  le  moyen  mouvement  diurne  de  Saturne  exprime  en 
secondes,  lequel, ainsi  qu'on  le  verra  pag.  4^°>  • pour  logarithme  tabulaire 
o.3oaG73o,  on  obtiendra 

t = 1791,84:, 


par  conséquent 


*<  = 359l,6t)4. 


3»i  est  le  nombre  de  jours  que  la  trace  mobile  de  l'anneau  emploie  à traver- 
ser le  diamètre  MM'  de  l’orbe  terrestre,  en  n'attribuant  à Saturne  que  son 
mouvement  moyen.  Dans  la  réalité,  ce  mouvement  est  variable,  parce  que 
l'orbite  de  Saturne  n’est  pas  tout  à lait  circulaire  et  n'est  pas  no?»  plus  exac- 
tement comprise  dans  le  plan  de  l’écliptique  comme  nous  l'avons  ici  supposé. 
En  outre,  l'orbe  terrestre ét ont  lui- même  elliptique,  les  positions  extrêmes 
do  la  trace  de  l'anneau  ne  sont  pas  exactement  perpendiculaires  ou  diamètre 
transversal  MM'.  Mais  les  erreurs  qui  peuvent  provenir  de  ces  suppositions 
simples,  étant  de  l’ordre  des  exccnfrici les  et  de  l'inclinaison  que  l'on  né- 
glige, devront  être  très-petites  comme  elles  ; de  sorte  que  les  résultats  ainsi 
obtenus  pourront  être  aisément  rectifies  par  un  calcul  ultérieur , comme 
nous  le  verrons  plus  loin. 
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bile  aborde  le  diamètre  transversal  MM',  au  point  M pour  aller  en 
M',  ou  au  point  M'  pour  revenir  au  point  M,  elle  sera  rencontrée  par 
la  terre  au  moins  une  fois,  et  pourra  l’être  trois  fois  dans  quel- 
ques circonstances.  J’exposerai  à la  fin  du  présent  chapitre  une 
méthode  qui  fera  connaître  les  instants  ainsi  que  le  nombre  de 
ces  rencontres,  pour  chaque  position  initiale  assignée  à la  terre. 
Ici  je  veux  seulement  signaler  les  phénomènes  généraux.  A cha- 
cune de  ces  rencontres,  la  terre  sera  dans  le  plan  de  l’anueau,  qui 
lui  deviendra  alors  invisible,  à cause  de  sa  minceur.  Or,  quand  la 
terre  est  placée  entre  le  soleil  et  la  trace  mobile  de  l’anneau,  celui-ci 
lui  présente  sa  face  éclairée;  et  quand  elle  se  trouve  au  delà  de  la 
trace  relativement  au  soleil , l’anneau  lui  présente  sa  face  obscure. 
Chaque  passage  de  la  terre  dans  le  plan  de  l'anneau  amènera  donc 
une  pareille  alternative  : soit  de  la  visibilité  à l’invisibilité,  ce  qui 
constituera  une  disparition  de  l’anneau  ; soit  de  l’invisibilité  à la 
visibilité,  ce  qui  constituera  une  réapparition.  Le  calcul , d’ac- 
cord avec  les  phénomènes,  montre  que  chacun  de  ces  deux  états 
peut  durer  plus  ou  moins  de  temps,  et  même  plusieurs  mois, 
avant  que  le  mouvement  de  la  terre,  combiné  avec  celui  de  la  • 
trace,  ramène  l’alternative  contraire. 

191.  L’exposition  qui  précède  suffira  pour  l’intelligence  du  ta- 
bleau suivant,  dans  lequel  j’ai  rassemblé,  comme  donnécsd’applica- 
tion,  vingt-quatre  observations  de  passages  de  l’anneau  par  le  soleil 
ou  par  la  terre.  Je  les  extrais  d’un  Mémoire  très-étendu  de  Bessel, 
inséré  dans  les  Additions  à la  Connaissance  des  Temps  pour  l’an- 
née 1 838.  Les  lieux  de  la  terre  ou  de  Saturne  que  j’ai  occasion-  ' 
nellement  joints,  à plusieurs  de  leurs  dates,  sont  tirés  de  la 
Connaissance  des  Temps  ou  du  Nautical  Almanach.  La  seule  suc- 
cession de  ces  dates,  aux  époques  où  chaque  série  de  passages 
s’est  opérée,  vérifie  déjà  et  confirme  toutes  les  considérations  gé- 
nérales que  j’ai  exposées  dans  les  paragraphes  précédents. 
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DjB»  la  Jtrniirc  colonne  On  a désigne  la  face  autlrale  ou  boréale  de  l'anneau,  que  l'on  cette  de  voir  «'il  «agît  d'uSe 
disparition,  ou  que  Ton  commence  à revoir  s'il  •'agit  d’uue  réapparition.  Le*  date*  de  jour*  ne  aoot  pa*  toujour*  cellt» 
que  le*  observateur*  ont  assigner»,  mais  celle»  que  Be*»rl  a jugé  être  le»  plu»  probables,  en  discutant  le»  eirroo»tance« 
de  chaque  observation  et  le»  instruments  qui  ont  servi  à l'effectuer.  Ces  date»  comportent  toujour»  une  certaine  étendue 
d'incertitude,  surtout  quand  les  instrument»  employé»  n'ont  pa»  une  grande  puissance.  En  général,  et  surtout  quand 
il»  sont  faibles,  on  doit  noter  le»  disparition»  un  peu  trop  tôt  et  le»  réapparition»  un  peu  trop  tard.  Comme  complément 
de  ce»  donnée»  phénoménale»,  on  a désigné,  dans  la  dernière  colonne,  celle  de*  deux  faces  australe  ou  boréale  dr 
l'anneau  que  l'on  a cru/  de  voir  dan»  le»  disparitions,  rt  que  l'on  a comment/ à revoir  dan»  les  réapparition». 
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<92.  A|  ires  cet  expose  général  de  l’hypothèse  d’IItiyghcns , en- 
trons dans  les  détails  des  phénomènes  pour  voir  jusqu’à  quel  point 
ils  s’y  accordent.  La  première  épreuve  à faire  devra  être  de  cal- 
culer les  périodes  des  deux  geures  de  passage  du  plan  de  l'anneau 
par  le  soleil  ou  par  la  terre,  et  d’en  vérifier  l'application.  Nous 
avons  reconnu  que  les  passages  par  le  soleil  doivent  se  reproduire 
dans  chaque  point  Q„, £3„,  de  la  droite  centrale  après  une  révo- 
lution sidérale  de  Saturne,  qui,  selon  notre  tableau  delà  pag.  2H6, 
comprend  ioj!)<y,22,  on  2t)  années  juliennes  de  365J,25,  plus 
167  jours,  en  négligeant  les  centièmes  de  jour.  Telle  devra  donc 
être  leur  période.  F.n  outre,  si  le  plan  de  l’anneau  se  maintient  tou- 
jours parallèle  à lui-même,  comme  Huyghens  l’a  supposé,  la  lon- 
gitude héliocentrique  de  Saturne , calculée  par  les  Tables  de  celte 
planète,  et  rapportée  à un  équinoxe  fixe,  devra,  sauf  les  écarts 
occasionnels  que  les  erreurs  des  observations  pourront  y-  apporter, 
se  retrouver  la  même  aux  époques  successives  auxquelles  chacun 
de  res  passages  s’opérera  (’). 

Les  passages  du  plan  de  l’anneau  par  la  terre  ont  une  antre  pé- 
riode de  retours.  Pour  l’obtenir,  il  faut  trouver  un  nombre  de  ré- 
volutions sidérales  de  Saturne  qui  concorde  exactement,  ou,  dans 
une  très-étroite  limite  d’erreur,  avec  un  nombre  entier  de  révo- 
lutions sidérales  de  la  terre.  Or,  d’après  le  tableau  de  la  pag.  266, 
le  rapport  des  durées  de  ces  révolutions  est  1 * j ’ ,VvY*'rrv~'.  Si  on 
le  convertit  en  fraction  continue,  on  trouve,  pour  les  deux  pre- 


(*)  La  condition  que  le  plan  de  l'anneau  se  maintienne  constamment  pa- 
rallèle à lui-mime,  est  admise  par  Hiiyi'hens  comme  l'eipression  sensible 
des  phénomènes  actuels  , mais  nullement  au  sens  absolu.  C'est  ce  que  prouve 
ce  passage  remarquable  : « Fortasse,  longo  aæculorum  lapsu,  sensim  omnia 
« h;rr  loca  mutari  coniingct,  simili  quodam  molu  Saturni  globum  inclinante 
« atque  in  tellure  ncslra  est  is  qui  præcessioncsæquinocliorum  cflîcil  : atque 
a i la  phasium  quoque  omnium  loca  tronsferri  necesse  erit.  Hoc  vero  non 
« tam  facile  in  catieris  pli.isibus  quam  in  rotunda  patesect,. . . » Srslema  St 1- 
lurnium,  pag  37.1.  Ilessel  admet  ce  mouvement  de  rétrogradation  propie  h 
l'équateur  ainsi  qu'à  panneau  de  Saturne  romnie  un  phénomène  théorique- 
ment certain , dont  il  introduit  la  quantité  à litre  d'inconnue  dans  ses  cal- 
culs. Voytl  les  Additions  à la  Connaissance  des  Temps  pour  |838,  pag.  3o. 
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rniéres  réduites,  et  -~-f.  Je  ne  parle  pas  des  suivantes  qui  donne- 
raient des  périodes  trop  longues  pour  pouvoir  être  employées. 

Prenons  la  seconde  qui  sera  suffisamment  approchée  pour 
l’usage  que  nous  en  devons  faire.  Elle  nous  apprend  que  5g  an- 
née» sidérales  comprennent  à peu  près  2 révolutions  sidérales  de 
Saturne;  et  le  calcul  numérique  montre  qu’elles  les  excèdent  de 
3iJ,686ggt 7.  Ainsi,  après  5g  années  sidérales  exactes,  Saturne 
a fait  plus  de  2 révolutions  sidérales  complètes  dans  son  orbite 
propre;  et,  en  n'avant  égard  qu’à  son  mouvement  moyen,  sa  lon- 
gitude héliocentrique  est  devenue  plus  grande  que  l’initiale  de 
i°3'36",85,  arc  qu’il  a décrit  dans  cet  excès  de  temps  (*).  Cela 
change  donc  ses  rapports  de  position  primitifs  avec  la  terre,  et 
déplace  la  trace  de  l’anneau  relativement  à elle.  C’est  pourquoi  je 
ne  chercherai  pas  à déduire  de  cette  période  les  retours  de  ce 
genre  de  passages,  mais  nous  trouverons  bientôt  le  moyen  d’en  „ 
calculer  directement  les  époques , quand  nous  aurons  fixé  celles 
des  passages  du  plan  de  l’anneau  par  le  soleil. 

193.  Kotts  attachant  donc  à ceux-ci  d’abord,  procédons  à l’ap- 
plication de  la  période  qui  les  ramène.  Ils  se  distingueront  des  au- 
tres par  un  caractère  qui  les  rendra  parfaitement  reconnaissables.  Si 
l’orbe  de  Saturne  était  compris  dans  le  plan  de  l’écliptique,  au  mo- 
ment de  ces  passages,  la  longitude  héliocentrique  / de  Saturne  coïn- 
ciderait avec  la  longitude  de  la  trace  de  l’anneau  sur  ce  plan  ; et  si. 


(*}  D'après  1rs  données  rapportées  dans  notre  tableau  de  la  pag.  366,  les 
moyens  mouvements  sidéraux  diurnes  delà  terre  et  de  Saturne , exprimés  en 
minutes  sexagésimales  d'arc,  ont  les  valeurs  suivantes  : 

Pour  la  terre. . ...  n =.  5g' 365^ , log  n = i - 77 1 S56f , 

Pour  Saturne n'  = 2',qo758,  log  n'  = o.  3oaS^3o  ; 

en  multipliant  n'  par  3i  ,6869917,  on  trouvera  Parc  décrit  par  Saturne  dan* 
ce  nombre  de  jours,  tel  que  je  l’ai  énoncé  dans  le  texte. 

Si  Ton  veut  avoir  les  mouvements  diurnes  moyens  exprimés  en  secondes 
d’arc,  ce  quijnous  sera  ultérieurement  commode  pour  quelques  applications, 
il  faudra  les  multiplier  par  60,  ce  qui  donnera  : 

Pour  la  terre n = 334b",  19} , log  n = 3. 55000,3, 

Pour  Saturne  . n'  = i?o",455,  log  «'  = 2.0808243 
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en  outre,  cet  orbe  était  circulaire,  la  trace  le  coupant  suivant  un  de 
ses  diamètres,  les  passages  qui  s’opéreraient  aux  points  opposés  de 
ce  diamètre  correspondraient  à des  longitudes  l et  1800  -+-  I.  Le 
peu  d’inclinaison  de  l’orbe  de  Saturne  sur  l’écliptique,  et  la  peti- 
tesse de  son  excentricité,  doivent  rendre  ce  caractère  d’opposition 
peu  éloigné  de  la  réalité,  et  fournir  ainsi  une  valeur  approchée  de 
la  longitude  de  la  trace  , dans  les  valeurs  de  / qui  le  présentent. 
Lors  des  passages  du  plan  de  l’anneau  par  la  terre,  au  contraire, 
on  voit  par  notre  fi  g.  que,  même  en  admettant  les  limitations 

précédentes,  la  longitude  héliocentrique  de  Saturne,  aux  instants  où 
ils  s’opèrent,  pourra  varier  de  chaque  côté  de  la  droite  centrale 
Q»  ?3n  depuis  -4-  va  jusqu’à  — v„  c’est-à-dire  dans  une  amplitude 
totale  de  1 2'  6",  et  dans  des  portions  diamétralement  opposées  de 

l’orbite,  ce  qui  les  distinguera  suffisamment  des  premiers.  M’ap- 
puyant donc  sur  ces  caractères,  j’ai  marqué  du  signe  ©,  celles  des 
observations  que  la  constance  ou  l’opposition  des  longitudes  hé- 
liocentriques  l de  Saturne,  montrait  appartenir  à des  passages  <1 11 
plan  de  l’anneau  par  le  soleil,  et  j’ai  marqué  les  antres  du  signe  ÿ , 
qui  est  celui  de  la  terre.  On  voit  que  ces  longitudes  hélioeen- 
triques  forment  deux  séries  distinctes.  Dans  l’une  , appartenant  à’ 
la  moitié  boréale  de  l’orbite,  les  valeurs  de  / s’écartent  peu' de 
5’2i”  ; dans  l’autre,  appartenant  à la  moitié  australe,  elles  s’écar- 
tent également  peu  de  sa  valeur  supplémentaire  1 1*21°.  Outre  les 
variations  occasionnelles  que  doivent  y introduire  les  incertitudes 
des  observations,  et  les  perturbations  que  l’anneau  partage  avec 
Saturne,  elles  sont  ici  affectées  de  la  précession  qui  les  rend  quelque 
peu  croissantes,  parce  que  les  ayant  prises  dans  les  éphémérides, 
elles  sont  rapportées  à l’équinoxe  mobile  de  chaque  époque.  Mais 
tout  cela  est  sans  importance  pour  l’usage  que  j’en  veux  faire. 

194.  Je  considère  d’abord  la  série  des  passages  Q,  qui  se  sont 
opérés  dans  la  moitié  boréale  de  l’orbite  de  Saturne , la  longitude 
héliocentrique  de  cette  planète  étant  d’environ  S1?.!0.  Comme  les 
dates,  que  notre  tableau  leur  assigne,  sont  exprimées  en  années  ju- 
liennes assujetties  à l’intercalation  quadriennale,  il  faut  mettre  la 
période  de  leurs  retours  sous  une  forme  telle,  qu’on  puisse  immé- 
diatement la  lèur  appliquer.  Pour  cela,  je  nomme  a les  années  ju- 
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bennes  de  365^,25,  et  c les  années  communes  de  365  jours.  Alors 
désignant  par  P la  période  calculée,  je  la  décompose  en  années  a 
et  r,  comme  il  suit  : 

P = 29“  -4-  1674  = 28“  -f-  tc  •+■  i6^,25, 

2 P = 56"  + 2e  -t-  334^,5o. 

Alors  décomposant  aussi  les  dates  données,  de  manière  à y sépa- 
rer les  n et  les  c,  j'v  ajoute  progressivement  P ou  2 P,  selon  «pie 
cela  est  nécessaire  pour  rejoindre  chaque  passage  de  même  sorte 
qui  a été  ultérieurement  observé  ; et  j’obtiens  ainsi  le  tableau 
suivant , où  les  dates  données  par  la  période  P sont  comparées 
aux  dates  réelles  J’ai  pris  pour  point  de  départ  le  passage  0 
de  1 7 1 5 (*  ). 


Retour  des  passages  à 5", ai 0 nœud  Q 


lUTtl  CALCCI.it». 

It  AT  Kl 

B 

ntii  en  enn 
calculera. 

1715 

Février  iu 

1 7 »5 

Février  10 

i 

-f-  0,0  donnée. 

•774 

Janvier  9,5o 

1774 

Janvier  n 

— 1 ,5 

i8o3 

Juin  27 

18.  .3 

Juin  iH 

-4-  1 ï,o 

i83aa 

Novembre  29 

i832d 

Décembre  i 

— 2,0 

Je  considère  de  même  les  passages  0 qui  se  sont  opérés  dans  la 
moitiéaustrale  de  l’orbite  de  Saturne.  Mais  je  prends  pour  point  de 


(*)  Pour  appliquer  la  période  aux  date»  successives,  en  ayant  égard  il  l’in* 
tercalalinn  quadriennale  qui  les  afl’ucte,  il  faut  ici  les  rapporter  il  la  pre- 
mière année  bissextile  qui  les  précède,  comme  on  le  voit  dans  l'exemple 
suivant  1 

passage  17 15 = 1 7 1 a* -t- 3e -t-  4<b 

aP.  56*  -t-  ue  -t- 334i,  5o 

Somme 1768*  + 5e 3761,50=  1 7G8* -1-  6e -4-  1 o , = '7/2*  -t-  2e  -t- 

El  enfin  P774  janTier  9. 5. >. 


Digitized  by  Google 


PHYSIQUE.  . 


433 

départ  celui  de  1789,  et  non  celui  de  1760,  l'observation  de  Le- 
monnier,  la  seule  cpii  le  constate,  étant  justement  suspectée  d’avoir 
été  trop  tardive. 


Retour  îles  plissages  à 1 t’  210  nœud  y.. 


DaTEA  CtlCVÛM. 

OATS»  OlItlYMI. 

**ctt  DM  DATES 

caIciiIcfs. 

1760B  Avril  3.'>,73 

1789  Ociobre  in 
t8J8  Septembre  8,5 

1760  Mai  rj 

1 78Q  Octobre  io 
1848  Septembre  3 

a 

— iG  ,'a5 

0,0  donnée. 

5,5 

Ces  comparaisons  suffisent  pour  montrer  la  justesse  de  la  pé- 
riode, si  l’on  considère  toutes  les  circonstances  occasionnelles  qui 
peuvent  en  déranger  l’application. 

tOî».  Les  passages,  qui  se  suivent  immédiatement  d’une  série  à 
l’antre,  ne  se  succèdent  pas  à des  intervalles  de  temps  égaux.  Par 
exemple,  en  désignant  par  1*  l’année  julienne  de  365', 25,  comme 
nous  l’avons  fait  ci-dessus , on  a : 

Do  0. 4 Q. : i-fionm.ii  iq  à 177$  janvier  11,  intervalle  1 3a  -t-  , 

De  à : ijÿ/,  janvier  11  à 178g  octobre  to,  intervalle  i5* -t-a;aJ,a5. 

L’excès  relatif  du  second  intervalle  s’explique  par  la  fig.  44,  qui 
représente  l’ellipse  de  Saturne  ayant  son  foyer  de  circulation  au 
centre  du  soleil  en  0.  Aux  deux  époques  ici  considérées,  le  péri- 
hélie de  cette  ellipse  se  trouvait  presque  à 3*  de  longitude,  l’aphé- 
lie  à 6'.  Ainsi,  en  allant  de  1 t*2i°  à 5*  210,  ou  de  Ç5.  à Q„,  Sa- 
turne parcourt  la  moitié  de  son  orbite  qui  contient  le  périhélie  ; 
et  en  allant  de  5*  21°  à 1 1*  2 1°  ou  de  Q„  à y „ , il  parcourt  la  moi- 
tié qui  contient  l’aphélie.  La  première  est  plus  courte  que  la  se- 
conde , et  la  vitesse  de  circulation  y est  plus  grande.  De  là  résulte 
l'inégalité  des  temps  employés  à les  parcourir.  La  somme  de  ces 
intervalles  se  trouve  être  ici  29"  -+•  i5oi,75,  au  lieu  de  29  -t-  167J , 
qui  représente  une  révolution  sidérale  complète  de  Saturne.  La 
différence  t(>>,:>5  est  justement  l’erreur  du  passage  de  1760B. 
t.  v,  28 
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Ayant  ainsi  constaté  tpic,  ilans  cha<|nc  série , les  passages  re- 
viennent toujours  après  une  révolution  complète  de  Saturne,  il 
s’ensuit  que  ces  deux  situations  de  l'anneau  repondent  toujours 
aux  mêmes  points  de  l’orbite  de  cette  planète,  c'est-à-dire  que  le 
plan  de  l'anneau  reste  ennstamment parallèle  h lui- meme  sur  l’or- 
bite de  Saturne , et,  par  conséquent,  sa  trace  sur  le  plan  de  l'éclip- 
tique doit  toujours  faire  , acre  ta  trace  de  l’orbite,  un  angle  con- 
stant. 

19C.  Maintenant,  d’après  ce  qui  a été  remarqué  dans  le  § 495, 
la  longitude  absolue  de  cette  trace  doit  différer  quelque  peu  des  lon- 
gitudes hélioccntriques  de  Saturne,  et  il  nous  reste  à déterminer 
quelle  a du  être  cette  différence  dans  lis  divers  passages  dont  nous 
venons  de  calculer  les  retours.  Elle  doit  dépendre,  à la  fois,  de  la 
quantité  dont  Saturne  se  trouvait  alors  au-dessus  ou  au-dessous  du 
plan  de  l’écliptique , c’est-à-dire  de  sa  latitude  boréale  ou  australe 
qui  est  connue  par  les  Tables;  et,  aussi,  de  l’inclinaison  de  l’anneau 
sur  ce  plan.  Pour  tirer  ret  élément  des  phénomènes,  il  nous  devient 
nécessaire  d'étudier  les  formes  diverses  sons  lesquelles  une  circon- 
férence de  cercle  doit  se  présenter , selon  les  points  de  vue  d’où  on 
l’observe.  Dans  cet  effet  de  perspective,  l’œil  de  l’observateur  est 
le  centre  «l’un  cône  de  rayons  visuels,  qui  a pour  base  le  cercle 
donné.  La  ligne  menée  de  l’œil  de  l’observateur  au  centre  du  cer- 
cle forme  l'axe  du  cône,  axe  qui  est  en  général  oblique  sur  sa  base. 
Si  l’on  mène  un  plan  perpendiculaire  à cet  axe , il  coupera  le  cône 
suivant  une  ellipse  dont  la  position  et  l’aplatissement  dépendront 
de  la  plus  ou  moins  grande  obliquité  du  cône,  et  par  conséquent 
de  la  position  de  l’observateur.  C’est  cette  ellipse  qui  forme  à ses 
yeux  le  contour  apparent  de  l’anneau.  11  faut  par  conséquent  dé- 
terminer ses  dimensions,  et  la  direction  de  ses  axes. 

Pour  y parvenir,  menons  par  l’axe  du  cône  un  plan  perpendi- 
culaire au  plan  de  sa  base.  Ce  plan  partagera  le  cône  oblique  en 
deux  portions  symétriques  ; il  coupera  donc  aussi  l’ellipse  symé- 
triquement. Il  est  facile  de  voir,  par  la  géométrie,  qu’il  contiendra 
le  petit  axe,  et  que  le  grand  axe  lui  sera  perpendiculaire. 

11  semble,  au  premier  coup  d'œil,  que  le  centre  de  l'ellipse  doit  se 
trouver  sur  l’axedu  cône,  et  que  son  grand  axo,  parallèle  au  plan 
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«le  sa  base  circulaire,  doit  être  égal  au  diamètre  de  cette  base.  Mais 
cette  supposition  n’est  pas  rigoureuse.  Lorsque  l’inclinaison  de 
l’axe  sur  la  base  du  cône  est  moindre  qu’un  angle  droit,  ce  qui 
aura  lieu  dans  les  phénomènes  que  nous  aurons  ici  à considérer, 
le  centre  de  l’ellipse  est  un  peu  abaissé  au-dessous  du  plan  de  la 
base  du  cône , et  son  grand  axe  est  aussi  plus  grand  que  le  diamè- 
tre de  cette  base.  Ces  différences  viennent  de  ce  que  la  moitié  de  la 
base  qui  se  trouve  la  plus  voisine  de  l'observateur  lui  parait  plus 
grande  que  l’autre  moitié.  Mais  l’inégalité  diminue  à mesure  que 
l’observateur  s’éloigne  , et  elle  devient  tout  à fait  insensible  quand 
sa  distance  est  extrêmement  grande,  par  rapport  au  rayon  de  la 
base;  ce  qui  est  le  cas  de  l’anneau  de  Saturne,  quand  nous  l’ob- 
servons de  la  terre.  Alors  le  centre  de  l’ellipse  coïncide  avec  le 
centre  de  la  base,  son  grand  axe  est  égal  au  diamètre  de  cette  base, 
et  perpendiculaire  à l’axe  du  cône;  enfin  le  petit  axe  est  au  grand 
comme  le  sinus  de  l’inclinaison  de  l’axe  sur  le  plan  de  la  base  est 
à l’unité  (*). 


(*)  Tous  ce*  résultats  sc  déduisent  ensemble  de  l'équation  du  cène  obli- 
que; je  vais  en  donner  ici  l’analyse. 

Nommons  r le  rayon  du  cercle  qui  sert  de  base  au  cAnc,  et  rapportons  les 
points  de  sa  circonférence  A des  coordonnées  rectangulaires  -r  et/,  qui  se 
croisent  & son  centre.  I.Yigpnlion  de  celte  circonférence  sera 

x‘  -t -_r*  = r*. 

Menons  maintenant  un  troisième  aie  de  coordonnées  e perpendiculaire  au 
plan  des  xy.  Puis  supposons  l'observateur  placé  en  M \_fig.  45,  dans  là  par- 
tie positive  du  plan  des  x et  > , et  que  ses  cordonnées  soient  x'  et  a'.  Cette 
supposition  ne  particularise  en  rien  le  problème;  car  on  peut  toujours  pren- 
dre les  axes  des  coordonnées  de  manière  qu’elle  soit  remjfhe.  En  représen- 
tant par  R la  distance  de  l’observateur  à l’origine,  et  par  i l'inclinaison  de 
l’axe  sur  le  plan  de  la  base,  comptée  en  allant  de  -t-x  vers  -t-i,  nous  au- 
rons {*) 

x'  = R cos  if  s'  — R sin  i. 

Cela  posé,  cherchons  l’équation  du  cène  oblique.  Par  le  point  où  se  trouve 


(*)  Le»  »igne»  de  ce»  expression*  «ont  ici  établi»,  co  »uppoaant  pour  type  du  raisonnement 
I angle  i moindre  qu‘un  droit,  comme  il  le  sera  dan»  le»  phénomène»  que  unu»  allons  étudier. 
Mai»  il»  k modifieraient  d'eux- memet  convenablement,  pour  tonte»  le»  valeur»  quelconqnc» 
«le  i que  l'on  voudrait  y introduire  en  le»  comptant  continûment  dan»  le  nümr  sens,  de» 
+ x ver»  le»  + ». 

28.  . 
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197.  On  voit  par  ces  résultats  que  si  l’on  mesure  avec  un  mi- 
cromètre !e  rapport  des  deux  axes  de  l'ellipse  à un  instant  qurl- 


l'ub&ervaltiiir,  menons  une  génératrice  quelconque  de  ce  cône;  scs  équations 
seront  de  la  forme 

x — R cos  f = « ( z — R si  n i ) , / ss  /3  ( z — R sin  i ). 

Aux  points  où  elle  perce  le  plan  des  on  n 

x — R cos  iss  — ail  sin  i 9 y = — £ R sin  i ; 

et  les  coordonnées  x,  y , doivent  satisfaire  à IVquation  du  cercle,  en  sorte 
quo 

R1  (cosi  — a sin  i )* -h  R1  sin*  i = r\ 

Si  l'on  élimine,  entre  celte  équation  et  le»  doux  équations  do  la  droite  pri- 
mitive, les  quantités  a et  /3  qui  particularisent  une  génératrice,  ou  aura 
Téquation  du  lieu  des  génératrices,  c'est-à-dire  l'équation  de  la  surface  du 
cône. 

Or 

x — R cos  i y 

« = g — — . » /3  = jü — ; — . î 

z — R mu  i z — R sin  i 

donc 

R*  (r  cosi  — x fini)1  -h/*  R*  •!«*«  = r*  (c  — R sin  i)1. 

Pour  obtenir  IVquation  de  l'ellipse,  intersection  de  ce  cône  par  un  plan 
perpendiculaire  à l'axoM'C  et  passant  par  l'origine  C,  nous  transformerons 
d'abord  les  coordonnées  x et  s en  d'autre»  x\  , V,  aussi  rectangulaires, 
situées  dans  le  môme  plan  et  passant  par  ta  môme  origine,  comme  le  re 
présente  la  fig.  4r*-  Nous  aurons  en  général  (*)  : 

x = x'  cos  a — z'  sin  oc,  z = x1  sin  a -t-  z'  cos  a ; 

a est  l'angle  formé  par  le  nouvel  axe  des  x'  avec  l'ancien  axe  des  x,  en  allant 
de  -t-x  vers-*-*.  Prenons  ce  nouvel  axe  de  manière  qu'il  soit  perpendiculaire 
à l'axe  du  cône;  pour  cela  il  suffit  de  faire 

TT 

a = i , 

2 

ce  qui  donne 

sin  a = cos  i , cos  a = — sin  i ; 

et  par  conséquent 

x = — x'  sin  £ — z ' cos  i,  z = x' cos  i — z'  sin  ». 

Los  conditions  conventionnellement  assignées  à cette  transformation  . et 

(*)  Vnm  Géométrie  analjtiqur,  8r  crlilton,  p.n~  i53. 
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conque,  ou  aura,  pour  le  mémo  instant,  l'inclinaison  i ilo  l'axe 
sur  le  plan  de  la  base.  En  faisant  cette  observation  dans  le  temps 


la  Jig.  45,  qui  les  représente,  montrent  que  les  x’  positifs  scdirigcnl  au-dessus 
du  plan  des  rj,  cl  les  négatifs  au-dessous,  quand  l'angle  t est  moindre  qu'un 
droit,  comme  nous  l'avons  supposé. 

Lorsque  nous  aurons  substitué  cos  valeurs  de  x cl  s dans  l'équation  du 
cône,  si  nous  voulons  avoir  l'intersection  de  sa  surface  par  un  plan  perpen- 
diculaire il  l'axe,  il  suffira  de  faire  *'  = o;  mais  puisque  nous  ne  cherchons 
que  l'équation  de  cette  intersection  , nous  pouvons  tout  de  suite  faire  z'  nul 
dans  les  valeurs  générales  de  x et  de  s , puis  les  substituer  dans  l'cquation  du 
cône.  En  faisant  cette  substitution  , et  réduisant , ou  trouve 

( R*  — r*cos»*)  x'*  -t- 1 R r*  tin  i cos  i.x'  — R*  sin*  i (r*  — j*)  =0; 

cette  équation  est  celle  d'une  ellipse,  dont  le  centre  est  situé  sur  l'axe  des  x', 
hors  do  leur  origine.  Pour  la  ramener  à ce  centre , transportez-y  l’origine 
d'une  nouvelle  variable  x",  telle  qu’on  ail  généralement 

puis  déterminez  c de  manière  à faire  disparaître  le  terme  affecte  de  la  pre- 
mière puissance  de  x",  dans  l'cquation  résultante.  Vous  trouverez  ainsi 

r r sin  1 cog* 


L'équation  de  l'ellipse,  rapportée  à son  centre  et  à scs  axes,  scia  donc 


( R*  — r’  cos*  i ) r”*  -h  R*  sin*  « ./* 


R4  r!  sin*  i 
R’  — #■*  cos*  i * 


alors  le  demi  grand  axe,  dirigé  sur  les/,  est 


et  le  demi  petit  axe,  dirigé  suivant  Ic6  x",  est 


l.e  signe  de  la  constante  c montre  qu'en  supposant  l'angle  i moindre  qu'un 
droit,  le  centre  de  l'ellipse  est  abaissé  au-dessous  de  Taxe  du  cône,  confor- 
mément aux  conditions  de  perspective  signalées  dans  le  texte. 

En  outre,  le  rapport  du  petit  axe  de  l'ellipse  à son  grand  axe  est  toujours 
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où  la  terre  se  trouve  à 90  degrés  de  l’un  ou  de  l'autre  des  nœuds 
de  l’anneau,  on  en  déduit  immédiatement  l'inrlinaison  de  l’an- 
neau sur  l’écliptique. 

En  effet,  lorsque  la  terre  se  trouve  à 90  degrés  «l’un  des  nœuds 
de  l’anneau  , le  plan  mené  par  la  terre  et  par  Saturne,  perpendi- 
culairement à l’écliptique,  se  trouve  en  même  temps  perpcndicu- 
• laire  au  plan  de  l’anneau;  et  par  conséquent  la  ligne  droite  sui- 
vant laquelle  il  le  coupe,  mesure  l’inclinaison  de  l’anneau  sur 
l’écliptique.  Soient  [fig.  46)  AA'E  cette  droite,  IT  l’intersection 
du  plan  coupant  avec  l’écliptique,  T la  terre,  C le  centre  du  globe 
de  Saturne,  et  AA'  l’étendue  réelle  de  l’anneau.  L’observation  fait 
connaître  les  angles  visuels  ATC,  A' TC,  qui  sont  sensiblement 
égaux  entre  eux,  à cause  de  la  petitesse  de  l’anneau  comparée  au 
grand  eloignement  de  Saturne  ; et  chacun  d’eux  mesure  le  demi 
petit  axe  de  l’ellipse.  Or,  suivant  les  observations,  ce  petit  axe  est 
à très-peu  près  la  moitié  du  grand  parallèle  à l’écliptique,  c’est-à- 
dire  que  a' a est  la  moitié  de  A' A;  car  le  grand  axe  de  l’ellipse 
est  le  diamètre  de  l’anneau  lui-même.  D’après  cela,  le  sinus  de 


égal  à 

sin  1 

L'ellipse  s'amincit  donc  à mesure  que  l'observateur  se  rapproche  du  plan 
de  Panneau;  et  ollc  se  réduit  à un  simple  filet  rectiligne,  quand  il  se  trouve 
dans  ce  plan  môme.  Sous  un  tel  aspect,  l’anneau  serait  imperceptible,  s'il 
ë’ait  sans  épaisseur;  et  s'il  restait  encore  visible,  ce  serait  par  lu  portion  de 
lumière  que  sa  tranche  reçoit  du  soleil. 

Si  l’on  suppose  que  le  rayon  r de  la  base  du  cône  est  extrêmement  petit  par 
rapport  & la  distance  R de  l'observateur,  supposition  qui  peut  bien  à juste  ti- 
tre  être  employée  pour  Saturne,  quand  on  l'observe  de  la  terre  ; alors  les  ter- 
mes aflectés  du  coefficient  ^ deviendront  extrêmement  petits  et  insensibles. 

K 

En  faisant  abstraction  de  ces  termes,  le  demi  grand  axe  deviendra  égal  à r ou 
nu  rayon  de  la  base  du  cône  ; le  demi  petit  axe  sera  r sin  i , c’est-à-dire  égal 
au  premier  multiplié  par  le  sinus  do  l'inclinaison  de  l'axe  sur  le  plan  de 
Panneau;  enfui  la  distance  du  centre  de  l'ellipse  au  centre  de  la  base,  et  par 
conséquent  au  centre  de  Saturne,  pourra  être  regardée  comme  nulle.  Ce  sont 
encore  les  résultats  énoncés  dans  le  texte. 
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l’angle  Ca  A,  qui  est  représenté  par  — se  trouve  égal  à -j ; et 

CA 

par  fonséquent  l’angle  CA  a ou  CAT  lui-même  est  égal  à 3o  de- 
grés de  la  division  sexagésimale.  F,n  ajoutant  à cet  angle 
CTE-t-CTA,  c’est-à-dire  la  latitude  géocen trique  de  Saturne, 
plus  la  moitié  du  petit  axe  de  l'ellipse,  la  somme  donnera  l’angle 
IEA,  puisque  celui-ci  est  extérieur  au  triangle  KAT.  Cet  angle  1EA 
est  l’inclinaison  I du  plan  de  l’anneau  sur  l’écliptique. 

Maraldi  l'a  évaluée  ainsi  à 3t°2o’,  en  1767.  Il  est  nécessaire  de 
spécifier  l’époque  de  la  détermination , parce  que  le  déplacement 
séculaire  du  plan  de  l’écliptique  occasionne  une  variation  du  meme 
ordre  dans  la  quantité  absolue  de  l’inclinaison  sur  ce  plan.  A la 
suite  d’un  travail  très-étendu , qui  est  inséré  dans  les  additions  à 
la  Connaissance  des  Temps  pour  i838,  Bessel  donne  comme  ex- 
pression générale 

I = 28"io'44"-  o",  35 (T  —1800). 

Le  temps  -t-  T est  compté  en  années  juliennes  à partir  du  1"  jan- 
vier 1800. 

Cette  formule  fait  I un  peu  moindre,  que  Maraldi  et  les  astronomes 
du  même  temps  ne  le  supposaient  ; ceipii  vient  probablement  de  la 
difficulté  qu'ils  devaient  avoir  à mesurer  exactement  le  rapport  des 
deux  axes  de  l’ellipse  apparente.  Au  reste,  en  supposant,  comme 
eux,  que  ce  rapport  soit  celui  de  1 à 2,  on  voit  tout  de  suite  que 
l’inclinaison  I ne  différera  que  très-peu  de  3o  degrés , puisque  des 
deux  angles  qu’il  faut  ajouter  à ce  nombre  pour  la  compléter,  le 
premier,  qui  exprime  la  latitude  de  Saturne,  est  toujours  fort  petit, 
et  le  second,  qui  est  le  demi  petit  axe  de  l’ellipse,  est  moindre  que 
20  secondes. 

Quand  on  a une  valeur  approchée  de  cet  angle,  et  que  l’on  con- 
naît la  longitude  des  nœuds  de  l'anneau  , il  est  facile  de  calculer, 
d’après  le  mouvement  de  Saturne,  les  variations  que  l’aplatisse- 
ment de  l'ellipse  doit  subir,  dans  l'intervalle  de  quelques  jours, 
avant  et  après  l’époque  du  maximum  d’inclinaison.  Par  ce  moyen, 
on  réduit  à cette  époque  les  mesures  de  l'ellipse  faites  quelques 
jours  avant  et  quelques  jours  après.  Le  résultat  moyen  de  toutes 
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ces  mesures  donne,  avec  plus  d’exactitude,  les  rapports  des  deux 
axes  de  l'ellipse  pour  l’instant  du  maximum  d’inclinaison. 

Mais,  pour  faire  ces  observations,  il  faut  que  la  terre  se  trouve 
à 90  degrés  des  nœuds  de  l’anneau,  afin  que  la  projection  de  l’axe 
du  cône  sur  l’écliptique  soit  perpendiculaire  à la  trace  de  l’anneau 
sur  le  meme  plan.  Commenta-t-on  pu  reconnaître  cette  position, 
lorsque  la  longitude  des  nœuds  de  l’anneau  n'était  pas  encore 
connue?  On  y est  parvenu  d'après  un  autre  caractère  qui  est  par- 
ticulier à cette  situation  de  l'anneau  ; c’est  que  l’ouverture  de 
l’ellipse  est  alors  la  plus  grande  possible,  car  celte  ouverture  est 
à très -peu  près  proportionnelle  au  sinus  de  l’inclinaison  de  l’axe 
du  cône  sur  le  plan  de  l'anneau;  or,  il  n’y  a aucune  position  où 
cette  inclinaison  soit  plus  grande  que  quand  la  terre  est  le  plus 
loin  possible  de  la  trace  de  l’anneau , c'est-à-dire  quand  elle  se 
trouve  à go  degrés  de  ses  nœuds. 

D’ailleurs,  les  circonstances,  spécialement  favorables  aux  obser- 
vations de  ce  genre,  sont  indiquées  avec  une  approximation  déjà 
très-suffisante,  par  les  valeurs  des  longitudes  héliocentriques  dans 
lesquelles  Saturne  se  trouve  aux  époques  des  passages  du  plan  de 
l’anneau  par  le  soleil,  puisque,  en  raison  de  la  petitesse  de  ses  lati- 
tudes, la  trace  de  l’anneau  sur  l’écliptique  ne  doit  que  très-peu  en 
différer.  Sachant  donc  que  ces  passages  s'opèrent  aux  deux  points 
opposés  de  l’orbite  qui  sont  situés  vers  5’  210,  et  1 1*  210  de  longi- 
tude, on  n’a  qu’à  augmenter  de  3‘  chacun  de  ces  nombres;  et  en 
supprimant  les  circonférences  entières,  on  aura 

8'2I"  et  2’21° 

pour  les  longitudes  héliocentriques  de  Saturne,  auxquelles  l’ellipse 
île  l’anneau  se  présentera  très-approximativement  aux  observa- 
tions dans  son  maximum  d’ouverture  par  l’une  ou  l’autre  de  ses 
faces;  en  sorte  que  cette  condition  de  maximum  permettra  déjà 
de  l’y  mesurer,  et  d’en  conclure  l’inclinaison  I , sans  une  sensible 
erreur,  sauf  à revenir  ultérieurement  sur  ces  déterminations,  si 
on  le  juge  convenable,  quand  la  longitude  des  nœuds  de  l’anneau 
sera  plus  rigoureusement  connue. 

198.  Nous  avons  maintenant  toutes  les  données  nécessaires 
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pour  déterminer  la  lougitude  exacte  de  la  trace  du  plan  de  l'an- 
neau sur  le  plan  de  l’écliptique,  en  ayant  égard  aux  latitudes  de 
Saturne;  ce  qui  est  le  complément  de  recherches,  que  j’ai  annoncé 
dans  le  § 196.  Tel  est  l’objet  de  la  fig.  47. 

L’orbite  de  Saturne  y est  représentée  en  projection  sur  le  plan 
de  l’écliptique,  ayant  pour  foyer  de  circulation  le  soleil  situé  en  O. 
AD  est  la  trace  du  plan  de  l’anneau  sur  l’écliptique,  quand  ce  plan 
passe  par  le  soleil,  A désignant  son  noeud  ascendant  placé  dans 
la  moitié  boréale  de  l’orbite  de  la  planète,  D son  nœud  descendant 
placé  dans  la  moitié  australe.  S , S'  représentent  les  positions  de 
Saturne  au-dessus  ou  au-dessous  de  l’écliptique  aux  instants  do 
ces  passages;  SPO,  S' P'O  étant  alors  ses  latitudes  héliocentriqucs, 
boréale  ou  australe,  -t-  X , — X , et  OP,  OP'  les  rayons  vecteurs 
diamétralement  opposés,  auxquels  correspondent  à ces  mêmes 
instants  les  longitudes  pareillement  héliocentriqites  /,  et  i8o°-+-  l, 
que  je  nomme  par  abréviation  V . Dans  ces  deux  positions  de 
Saturne,  an'  représente  l’anneau  dont  le  plan  prolongé  va  rencon- 
trer sa  trace  en  A ou  en  D en  formant  avec  l’écliptique  l’angle 
connu -t- I ou  — I.  Maintenant,  concevons  trois  rayons  visuels 
indéfinis,  partant  du  centre  O,  et  dirigés,  d’une  part  aux  points 
S,  P,  A,  de  l’autre  part  aux  points  S',  P',  D.  Ils  formeront  sur  la 
sphère  céleste  deux  triangles  sphériques,  égaux  et  symétriquement 
situés,  le  premier  au-dessus,  le  second  au-dessous  du  plan  de 
l’écliptique;  dans  ces  triangles,  on  connaîtra  l’angle  en  Pou  en  P' 
qui  est  droit,  les  latitudes  + i,  — X,  et  l’angle  opposé  -t-  I,  — I. 
Donc,  en  nommant  N la  longitude  du  nœud  ascendant  A,  et  K' 
celle  du  nœud  descendant  D,  comptées,  comme  toujours,  à par- 
tir du  point  équinoxial  T,  dans  le  sens  marqué  par  les  flèches 
sur  le  contour  de  l’orbite,  et  le  même  que  pour  les  points  de  pro- 
jection P,  P',  on  aura 


(0 


Sin(/._1V)=^ 
’ ' tant;  I 


sin  (/—  N)  = — 2_, 
v ' lang  I 

ou,  en  nommant  a l’arc  dont  le  sinus  est  donné  par  la  valeur  nu- 
mérique du  second  membre  de  ces  équations , 
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S’il  s’agissait  d’un  passage  de  la  terre  dans  le  plan  de  l'anneau,  la 
même  construction  servirait  encore,  en  prenant  la  terre  T située 
hors  du  centre  de  l’orbite,  pour  origine  des  rayons  visuels,  comme 
le  montre  la  partie  de  notre  fig.  où  nous  avons  représenté 
seulement  la  portion  de  cette  construction  <|ui  s'applique  à la 
moitié  boréale  de  l’orbite.  Alors  la  droite  A,  D,  est  la  trace  mobile 
de  l'anneau  dans  sa  position  actuelle;  S,  est  Saturne,  ayant  pour 
latitude  et  longitude  géocentriques  \ et  /,  celle-ci  comptée  à partir 
du  point  équinoxial  T,  situé  à l’infini  sur  la  sphère  céleste.  Les 
formules  donnent  donc  les  longitudes  héliocentriques  N, , M’,  des 
deux  nœuds  A,,  D,  de  la  trace  mobile,  lesquelles  sont  les  mêmes 
que  celles  des  deux  nœuds  A,  D de  la  parallèle  à celte  trace  menée 
par  le  centre  du  soleil.  Ce  procédé  de  réduction  est  dû  à Maraldi, 
«pii  l’a  employé,  en  17  i5  , dans  un  Mémoire,  où  il  rapporte  des 
observations  très-curieuses  sur  les  apparences  variées  de  l’anneau 
de  Saturne  (*). 

Je  vais  l’appliquer,  comme  exemple,  aux  passagt's  du  plan  de 
l’anneau  par  le  soleil,  dont  j’ai  rassemblé  les  dates  dans  le  tableau 
«le  la  pag.  4^8.  J’ai  supposé  dans  le  calcul  l'inclinaison  I égale  à 
3o  degrés.  Alors,  pour  les  latitudes  ± 2°8',  ±2° 9',  les  valeurs 
de  l — N sont  3°4,'3o"  et  3°43'i3";  mais  je  néglige  les  se- 
condes, parce  que  les  dates  assignées  par  l’observation  aux  pas- 
sages, étant  susceptibles  d’incertitudes  qui  s’étendent  à quelques 
jours,  les  longitudes  héliocentriques  de  Saturne,  auxtptellcs  on 
rapporte  ces  phénomènes,  peuvent  être  en  erreur  d’autant  de 
fois  2 minutes.  Les  valeurs  partielles  ainsi  obtenues  pour  les 
longitudes  N,  N'  des  deux  nœuds,  ascendant  et  descendant,  de 
l’anneau  sont  consignées  au  tableau  suivant  : 


(*)  Académie  des  Sciences , Iji5el  1716. 


Digitized  by  Google 


PHYSIQUE,  443 


N 

N' 

171.V  Février  10 

* 0 / 

5.i6. iG 

19600  Mai  

1774  Janvier  11 

5.17.  1 

h.  17.18? 

1789  Oclobre  10 

i8o3  Juin  16 

5.17.  1 

h 17.  7 

1 83a  Décembre  1 

5. 17. îa 

1848  Septembre  i5 

Valeurs  moyennes  . 

II),, 

5. iC. 57.30 

II  18.II 
II . 17.24.0 

Epoque  moyenne.  . . 

CO 

l-s 

*799 

A travers  les  inégalités  de  ces  résultats,  on  distingue  un  accrois- 
sement progressif  avec  le  temps,  lequel  doit  être  attribué  à la  pré- 
cession. Par  exemple,  de  1715  à i83a,  il  s’est  écoulé  117  ans, 
qui,  en  supposant  la  précession  de  5o",i  par  année,  produisent 
dans  la  longitude  de  N une  augmentation  de  i°37'  12".  De  sorte 
que  l’observation  de  1715,  ramenée  à i832,  deviendrait  5‘  1 7°54'- 
De  même,  entre  les  dates  moyennes  1781  et  1799,  il  s’est  écoulé 

18  années,  pendant  lesquelles  les  longitudes  ont  augmenté  de 
i5'a";  ce  qui,  étant  ajouté  ü la  moyenne  de  N , la  porte  à 
5*  1 70  ta' 32",  et  la  rapproche  de  la  moyenne  trouvée  pour  N'. 
Maisjencdonne  tout  cela  que  pour  des  évaluations  approximatives,  * 
sur  lesquelles  la  valeur  adoptée  pour  l’inclinaison  I a une  influence 
considérable.  Car,  par  exemple,  si  l’on  suppose  I égal  à 28°  10' 45" 

en  1800,  comme  le  fait  Bessel , les  réductions  l — N deviennent 
plus  fortes  de  1 7',7"»  ce  qui  rabaisserait  notre  moyenne  de  1781 
à 5*  i6°4o'27".  Alors,  pour  la  ramener  à 1801,  il  faut  y ajouter 
17' 2",  valeur  moyenne  de  la  précession  dans  cet  intervalle  de 

19  années.  Cela  l’élève  donc  à 5’ i6"57'29",  tandis  que  Bessel 
trouve  5*  i6°53'9"  pour  la  même  époque,  ce  qui  réduit  la  diffé- 
rence à 4' 20"  seulement.  Toutefois,  je  ne  présente  ces  résultats 
que  comme  des  approximations  suffisantes  pour  manifester  les  lois 
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générales  «le  ces  phénomènes;  car  leur  détermination  rigoureuse 
exige  des  corrections  de  delai!  «jue  je  ne  saurais  exposer  ici.  Ou  les 
trouvera  toutes  employées  dans  le  Mémoire  de  Bessel,  auquel  il 
n’a  manqué  que  d’avoir  eu  à sa  disposition  «les  observations  de 
passages  plus  précises.  Il  est  bien  désirable  que  les  astronomes  se 
préparent  à en  obtenir  de  telles  lors  du  prochain  retour  de  ces 
phénomènes  en  1862,  où  le  plan  de  l’anneau  passera  par  le  soleil, 
dans  son  noeud  ascendant,  vers  le  iG  mai. 

199.  Nous  avons  fait  remarquer  que  les  disparitions  et  les  réap- 
paritions de  l’anneau  ne  se  constatent  pas  physiquement  à l’in- 
stant de  son  passage  mathématique  par  le  soleil  ou  par  la  terre.  On 
cesse  de  le  voir  un  peu  de  temps  avant  ces  passages , et  l’on  ne 
commence  ù le  revoir  qu'un  peu  de  temps  après  qu’ils  ont  eu  lieu. 
L’anneau  n’est  donc  perceptible  pour  nous,  qu’autant  que  le  soleil 
ou  la  terre  sont  écartés  de  son  plan  dans  de  certaines  amplitudes 
■le  distance  angulaire,  dont  l’évaluation  est  très-importante,  non- 
seulement  pour  nous  faire  apprécier  les  limites  d’incertitude  que 
les  observations  comportent,  mais  aussi  pour  nous  donner  des 
indications  précieuses  sur  la  constitution  physique  de  l’anneau 
et  sur  son  aptitude  à réfléchir,  plus  ou  moins  abondamment,  la 
lumière  qu’il  reçoit  du  soleil.  Or  cette  évaluation  résulte,  comme 
« as  particulier,  du  problème  général  que  nous  allons  rosoudre. 

Concevons  qu’à  un  instant  quelconque  un  rayon  visuel  soit 
mené  de  la  terre  ou  du  soleil  au  centre  de  Saturne,  qui  est  aussi 
celui  de  l’anneau,  on  demande  de  déterminer  l’angle  que  ce  rayon 
* forme  avec  le  plan  de  l’anneau  à ce  même  instant. 

Ici , comme  dans  le  chap.  IV , pag.  72  , je  rapporte  les  points 
de  l’espace  à trois  coordonnées  rectangulaires  x,  y , z,  ayant  leur 
origine  au  centre  d’observation  «piel  qu’il  soit,  et  dirigées  confor- 
mément aux  conventions  que  nous  avpns  établies  alors.  Nommons 
I,  X,  r la  longitude,  la  latitude  et  la  distance  rectiligne  du  point 
considéré,  comptées  de  ce  centre,  nous  aurons  généralement 

x =.  r cos  X cos/,  y = r cos  X sin  /,  z=/’sinX. 

Soient  M la  longitude  du  nceud  ascendant  de  l’anneau,  et  I son  in- 
clinaison sur  l’ écliptique,  comptées  comme  nous  l’avons  fait , pour 
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les  éléments  analogues  des  orbes  planétaires,  pag.  78.  Si  par  l’o- 
rigine nous  menons  un  plan  parallèle  ait  plan  de  l'anneau  , son 
équation  sera  de  la  forme 

A x 4-  B_v  4-  z = o ; 

et,  comme  nous  l’avons  reconnu  alors,  les  constantes  A,  R au- 
ront les  valeurs  suivantes  : 

A = -+-  tang  I sin  N , B = — tang  I eos  N. 

Soient  maintenant  .r',  y' , z'  les  trois  coordonnées  de  Saturne.  Toute 
droite  menée  par  l’origine  a pour  équations  générales 

x — nz,  y — bz\ 

et  si  nous  voulons  qu’elle  devienne  un  rayon  visuel  dirigé  vers  Sa 
lurne,  les  valeurs  des  constantes  <7,  b , seront 


Or,  d’après  les  principes  de  la  géométrie  analytique  ( *),  si  nous 
appelons  u l’angle  que  cette  droite  forme  avec  le  plan  parallèle  à 
l’anneau,  et  rr  — « l’angle  supplémentaire  qu’elle  forme,  du  meme 
côté,  avec  ce  plan  même  , nous  aurons 

A a 4-  B b 4-  1 

— sin  « = --  ■ — — • 

V t 4-  n’  4 -b*  )/i  -h  A’  4-  B! 

et,  en  remplaçant  les  coefficients  A,  B,  a,  b,  par  leurs  valeurs, 

. .r'  . y'  . z' 

sin  u = sin  I sin  N 4 — -,  sin  I cos  N : cos  I. 

r r r 

Alors,  substituant  aux  coordonnées  rectangulaires  x', y',  z',  leurs 

valeurs  en  coordonnées  angulaires  V,  dont  je  supprimerai  les 
accents  qui  nous  deviennent  inutiles,  on  aura  finalement 

(1)  sin  u = sin  I cos  1 sin  (/  — N)  — cos  I sin  X. 


(*)  Gromèlric  analytique , 8' édition,  pag.  1 4/ï  ■ 
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Les  coordonnées  /,  X,  devront  être  prises , géocentriques,  si  le 
rayon  visuel  vient  de  la  terre,  hcliocentriques,  s’il  vient  dit  soleil. 
Cette  formule  diffère  seulement  dans  la  forme  de  celle  que  Bessel 
donne  dans  son  Mémoire  annexé  à la  Connaissance  des  Temps 
pour  i838,  pag.  4<. 

L’angle  u doit  devenir  nul  quand  la  trace  de  l'anneau  passe  par 
le  point  d’observation.  Dans  ce  cas , la  nullité  de  sin  « donne 


sin  ( / — N ) = 


tang  X 
tang  I ‘ 


c'est  la  condition  que  nous  avons  trouvée  dans  le  § 198, 

200.  Si  l’orbe  de  Saturne  était  compris  dans  le  plan  de  l’éclipti- 
que , la  latitude  X serait  constamment  nulle.  Alors  l’expression  gé- 
nérale de  sin  use  réduisant  à sin  I sin  (/  — N),  elle  atteindrait  ses 


maxima  positifs  et  négatifs  quand  / — N serait  ±->  auquel 

cas  l’angle  « serait  rfc  I ; ce  qui  est  évident,  puisque  le  rayon  visuel 
mené  de  la  terrPou  du  soleil  au  centre  de  l’anneau  coïnciderait 
avec  le  plan  de  l'écliptique,  d’oii  l'inclinaison  I se  compte.  Mais  les 
latitudes  de  Saturne,  quoique  très-petites,  changent  tant  soit  peu 
ces  résultats. 

Pour  apprécier  la  portée  de  ces  modifications  , nommons  i l’in- 
clinaison de  l’orbe  deSaturne  sur  le  plan  de  l’écliptique,  et  n la  lon- 
gitude de  son  noeud  ascendant.  Si  qpus  voulons  établir  notre  cal- 
cul pour  un  observateur  placé  dans  le  soleil,  nous  aurons,  en 
coordonnées  héliocentriques  , 


tang  X = tang  i sin  ( / — n). 


et,  tirant  de  là  sin  X en  cosX  pour  le  mettre  dans  l’expression 
générale  de  sin  u , celle-ci  prendra  la  forme  suivante  : 

(a)  sin  u — cosX  cos  I j tang  I sin  (/  — N)  — tangt  sin  (/  — n)  J. 

Si  nous  consentons  à négliger  le  carre  de  l'inclinaison  multiplie  par 
tang  I , nous  pourrons  faire  cos  X égal  à i , dans  le  coefficient  exté- 
rieur. Alors  le  maximum  desin  » ne  dépendra  plus  que  du  facteur 
compris  entre  les  parenthèses.  Or  le  maximum  de  celui-ci  a pour 
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o = lang  I cos  (/  — N ) — tang  i cos  (t  — n). 

Si  l’inclinaison i était  nulle,  la  valeur  île  / — N qui  remplirait 
celte  condition  serait  sa  valeur  exacte  doit  donc  être  peu  dif- 
ferente de  celle-là.  Pour  obtenir  directement  cette  différence,  fai- 
sons 

l — N x,  et  n = N — a , 

2 


auquel  cas  a sera  donné.  Alors  en  dégageant  x on  obtiendra 

tang  i . 


lang  .t.  = - 


tang  i sin  n 


tang  1 ' 


tang  I — tang  i cos  a 


tang  i 


tang  1 

Si  l’on  admet  que  le  plan  de  l'anneau  n’a  pas  de  mouvement  de  ré- 
trogradation qui  lui  soit  propre,  ce  qui  est  au  moins  la  supposition 
la  plus  simple  que  l’on  puisse  faire  (*},  n sera  constant  parce  que 
la  précession  affectant  également  les  longitudes  N et  n , son  effet 
disparaîtra  par  compensation  dans  leur  différence.  Prenant,  comme 
données  de  calcul,  les  éléments  adoptés  par  Bessel,  pour  l'an  1800, 
on  aura 

I = 3.8°  i o'  45" , N = 5'  1 6°  53'  9"  ; 
or,  notre  tableau  de  la  pag.  266  donne,  à la  même  époque, 

/ = 2"  29' 36  ",  n = 3*  21  “56' 7"  ; 


(*)  Besset  conclut  de  la  théorie  de  l'atuaetion  que  la  trace  de  l’anneau 
sur  récliptiquc  mobile  doit  avoir  un  petit  mouvement  do  rétrogradation 
propre,  qui,  riant  de  môme  sens  que  celui  do  l’équaleur  terrestre , di- 
minue d'autant  son  mouvement  de  procession  annuel , rapporté  à la  Irace 
vernale  de  cet  équateur.  Le  mouvement  de  précession  annuel  so  trouverait 
ainsi  réduit  à 46", 4$  111  1>**U  de  5o'',:i5  à partir  du  Ier  janvier  1800.  Mais  les 
observations  de  passages  par  la  terre  et  par  le  soleil,  d'où  il  a conclu  la 
quantité  de  celle  différence,  ne  lui  oui  pas  paru,  el  ne  som  pas  en  effet  assez 
sûres  pour  qu’il  ait  cru  pouvoir  en  répondre;  et  je  la  négligerai  dans  les 
calculs  qui  vont  suivre. 
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d’où  résulte  pour  a cette  valeur  constante 


a — i*  24°  5']''*". 

Avec  ces  nombres  on  trouve 

.c  = 3°  5^  34"  ou  x — 6‘  34", 


et,  par  suite, 

/ = N -+■  3*  3°  59'  34"  ou  / = N -4-  9*  3"  5g'  34". 

Ces  deux  longitudes  l sont  diamétralement  opposées  sur  l’orbite  de 
Saturne.  Elles  répondent  aux  deux  maxima  heliocentriqnes  de  l’an  • 
glc  u , ayant  lieu  quand  la  planète  sc  trouve  à 93°  5ç)'  34"  de  longi 
tude  actuelle  au  delà  du  noeud  ascendant  ou  descendant  de  l’anneau. 
Ainsi,  d’après  ce  qui  a été  établi  dans  la  note  annexée  au  § 190. 
lorsque  Saturne  se  trouvera  arrivé  a ces  deux  longitudes,  l’anneau, 
vu  du  centre  du  soleil,  se  présentera  sous  les  plusgrandesouver- 
turesqu’il  puisse  atteindre,  étant  illuminé  sur  sa  face  australe  dans 
la  première  position,  et  sur  sa  face  boréale  dans  la  seconde.  Si  l’on 
adopte  la  valeur  de  N donnée  par  Bessel  pour  1800,  et  que  l’on 
ne  suppose  pas  à l’anneau  de  mouvement  propre,  les  longitudes  l 
et  N seront  simultanément  affectées  par  le  mouvement  de  préces- 
sion , de  sorte  que  leur  différence  restera  constante.  Alors,  en  ef- 
fectuant les  additions  que  nous  n’avons  fait  qu’indiquer,  les  deux 
longitudes  de  Saturne  qui  amèneront  l’angle  11  à son  maximum 
héliocentrique,  seront  respectivement 

/ = 8'  20°52'  4 3"  face  boréale  visible 
et 

l z=  2S  20° 5a' 43"  face  australe  visible. 

I es  latitudes  X qui  s’en  déduisent  sont 

X = ± 1 0 1 7 ' 1 2 ; 

alors,  si  l’on  calcule  la  valeur  de  sin  «,  qui  résulté  de  ces  données, 
on  trouvera  pour  le  maximum  d'ouverture  de  l’angle  u,  et  de  I an- 
neau vu  du  soleil , 

h = rt  7". 
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Le  grand  éloignement  de  Saturne  rendra  les  époques  de  ces  maxima 
presque  simultanées  pour  la  terre  et  pour  le  soleil.  Les  figures  de 
l'anneau,  que  je  rapporte  sous  les  n°*  48  et  qf),  d’après  MM.  Bond 
et  Lassell , ont  été  observées  dans  des  circqpstances  qui  s’éloi- 
gnaient peu  de  ces  conditions. 

UOI.  J’ai  maintenant  à expliquer  comment  on  peut  déterminer 
les  époques  futures  des  passages  de  l'anneau  par  le  soleil  ou  par  la 
terre.  Pour  ces  deux  cas,  la  condition  à remplir  est  toujours  que 
sin  u soit  nul  : ce  qui  donne 

( 3 ) o = tang  I sin  ( / — N ) — tang  * ; 

les  coordonnées  angulaires  /,  > devant  être  héliocenlriques,  s’il  s’a- 
git d’un  passage  par  le  soleil,  et  géocentriques,  s’il  s’agit  d’un  pas- 
sage par  la  terre. 

Considérons  d'abord  le  premier  cas,  qui  sera  le  plus  simple.  On 
peut  alors  remplacer  tang  X par  tang  i sin  (/  — n),  comme  dans  le 
paragraphe  précédent,  et,  en  introduisant  aussi  N — a au  lien  «le 

n , l’équation  à résoudre  devient 

» 

o = tang  I sin  {/  — N)  — tang  i sin  (/  — N -+  a). 

Si  l’inclinaison  i était  nulle,  / — N serait  o ou  180  degrés,  c’est  à-dire 
que  le  passage  aurait  lieu  quand  la  longitude  lieliocentrique  l «le 
Saturne  coïnciderait  avec  celle  du  nœud  ascendant  ou  «lescendant 
de  l’anneau.  Les  valeurs  exactes  de  / — N ne  doivent  donc  différer 
de  celle-là  que  par  de  petites  corrections  de  l’ordre  de  /.  Kn  effet, 
en  dégageant  cette  inconnue,  l'équation  donne 


(4)  tang(/  — N)  = 


tang  ssin  n 
tang  I — tang  /'  cos  n 


N — //  = a . 


Les  deux  membres  de  celte  équation  sont  à peu  près  invariables, 
car  la  précession  disparaît  de  / — N,  ainsi  que  de  N — n , par  , 
différence  ; et  les  autres  causes  «le  changement  ne  pourraient  pro- 
venir que  des  variations  séculaires  des  éléments  I,  N,  1,  n.  En 
négligeant  ces  petites  variations,  auxquelles  Bessel  a egard  dans  son 
Mémoire,  les  valeurs  de  / — N seront  identiquement  les  mêmes 
que  nous  avions  trouviïes  tout  à l’heure  pour  -r;  ce  qui  donnera 
t v.  29 
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/ = N 4-  3“  5y'  34",  / = N 4-  (>’  3°  5y'  34". 

Alors,  si  l’on  prend  JS’=5‘  if>'’53'y"  pour  1800,  comme  le  fait  Bes- 
sel,  en  y ajoutant  5o",25f  pour  représenter  l’effet  de  la  précession 
sur  l’écliptique  mobile  pendant  4-  t années  après  cette  époque, 
les  deux  valeurs  de  l applicables  à l’époque  t seront  finalement 

/ = 5* 2o°52'43"  4-  5o'',25 /,  et  / = 1 t* 2o"52'43"  4- 5o",25f. 

I .'anneau  passera  donc  par  le  soleil  aux  époques  où  Saturne  attein- 
dra ces  longitudes  héliocentriques,  du  moins,  en  admettant  les  élé- 
ments adoptés  par  Bessel.  Il  ne  restera  qu’à  chercher  dans  les  éphé- 
mérides  de  cette  planète  à quels  instants  elle  atteint  ces  positions. 
Ce  seront  les  instants  des  passages  demandés.  la  longitude  du 
nœud  ascendant  de  Saturne  aux  mêmes  époques  devant  être 

N 4-  5o",25  t,  ou  5*  i6n  53'  y''  4-  5o",25/ , 

on  voit  que  la  première  valeur  de  / donnera  les  passages  qui  au- 
ront lieu  dans  le  nœud  ascendant  de  l’anneau  , et  la  seconde  ceux 
qui  auront  lieu  par  son  nœud  descendant. 

Dans  ces  deux  cas  la  latitude  héliocentriquc  de  Saturne  sera 
donnée  par  l’équation 

tang  A = tang  i sin  (/  — n ) j 

et  en  la  calculant  pour  la  valeur  de  la  longitude  l approxima- 
tivement assignée,  elle  sera 

> = dt  2°  y'  t " . 

202.  Venons  maintenant  aux  passages  de  la  terre  dans  le  plan 
de  l’anneau.  La  condition  analytique  qui  en  détermine  les  époques 
est  encore  exprimée  par  la  même  équation  (3),  où  les  coordon- 
nées /,  \ de  Saturne  doivent  être  maintenant  géocentriques.  Mais 
les  relations  de  ces  coordonnées  entre  elles  n’étant  pas  à beaucoup 
près  aussi  simples  que  dans  le  cas  précédent,  il  faut  user  de  dé- 
tours pour  dégager  l. 

A cet  effet,  reportons-nous  au  chap.  IV,  pag.  ^5  du  présent 
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volume,  où  ces  relations  sont  établies  par  l'intermédiaire  des  coor- 
données héliocentriques,  que  l’on  y a désignées  par  les  mêmes 
lettres  affectées  d’un  accent  supérieur,  p et  p'  y désignent  les  dis- 
tances accourcies  correspondantes.  Nous  y trouvons  d’abord, 
entre  les  latitudes  X,  X',  l'équation  très-simple 

p' 

tangX  = — tangX'. 

Mais  X'  étant  héliocentrique,  tang  X'  a pour  expression 
tang  i sin  (/' — //), 

comme  dans  le  paragraphe  précèdent.  De  là  résulté  donc,  pn  dé- 
finitive, 

p'  . 

tangX  = tang  i •-  sin  ( / — n ). 

P 

Examinons  la  composition  des  facteurs  qui  accompagnent  tang  i. 
En  jetant  les  yeux  sur  la  page  citée,  on  voit  d’abord  que  le  rap- 
port — des  distances  accourcies  héliocentriques  et  géocenlrique> 
0 

ne  diffère  de  l’unité  que  par  des  fractions  de  l’ordre  -,  lesquelles, 

0 

elles-mêmes,  aux  distances  moyennes  où  Saturne  et  la  terre  se 
trouvent  du  soleil,  diffèrent  toujours  peu  de  -pj.  La  longitude  hé- 
liocentrique  /'  qui  entre  dans  l’autre  facteur  diffère  aussi  de  la 
géocentrique  l , par  des  fractions  de  même  ordre;  car  si  l’on  dé- 
veloppe en  série  l’équation  de  la  pag.  75,  qui  donne  tang(/  — L), 
au  moyen  tics  exponentielles,  suivant  la  méthode  exposée  par 
Legendre  dans  l’appendice  à ses  Éléments  de  Trigonométrie , on 
en  tire 

l — V—  7sin(/'—  L)  -+-  sin 2 (/' — L), . . . , 

0 \p  / 

et,  d’après  la  petitesse  du  rapport  - , les  plus  grandes  différences 

P 

entre  l et  l'  dépassent  à peine  7 degrés.  Or,  l’effet  total  de  ces 
termes  correctifs  étant  fort  atténué  dans  tangX,  par  le  facteur 

*9- 
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rang» , où  l'angle  1 est  moindre  que  20  3o',  on  voit  que  l’on  aura 
déjà  une  valeur  très-approchée  de  lang  V , cri  supposant  dans  son 
. v> 

expression  - égal  à 1,  et  remplaçant  /'  par  l sous  le  signe  de 
P 

sinus,  ce  qui  donnera 

tangÀ  =r  tangr  sin(/  — n). 

Ceci  étant  substitué  dans  l’équation  (3),  elle  devient  en  coordon- 
nées géoeenlriques 

o = tangl.sin  (/—N)  — tang  1 . sin ( l — n). 

Kile  se  trouve  alors,  sous  la  même  forme  que  dans  le  paragraphe 
précèdent  ; et  ainsi,  en  y employant  les  données  de  Bessel , on  en 
■ déduira  pareillement  ces  deux  solutions  : 

l = 5’ 20"  5a' 43" -f-  5o",a5  r,  / = 1 t*  20°52'43"-|-5o",  ?.5r , 

où  le  temps  est  compté  en  années  juliennes  de  365'  ~ , à partir  du 
i*r  janvier  1800.  La  latitude  héliorentrique  correspondante,  cal- 
culée avec  ces  valeurs  de  la  longitude  , sera  respectivement 


La  première  de  ces  déterminations  s'applique  aux  passages  de 
la  terre  par  le  nœud  ascendant  de  l’anneau,  la  seconde  à ses  pas- 
sages par  son  nœud  descendant;  les  uns  et  les  autres  auront  lieu , 
dans  les  limites  de  notre  approximation,  quand  Saturne  atteindra 
ces  longitudes  géocentriques.  Il  faut  maintenant  rectifier  ces  va- 
leurs, et  trouver  les  époques  où  elles  devront  se  réaliser. 

A cet  effet,  il  faut  se  rappeler  que  tous  ces  phénomènes  s'o- 
pèrent dans  un  intervalle  de  temps  qui  comprend  à très-peu  près 
180  jours  avant  et  après  l’époque  du  passage  de  l’anneau  par  le 
soleil.  Celle-ci  étant  connue  par  le  paragraphe  précédent,  on 
calculera  une  éphéméride  qui  donnera  les  longitudes  et  les  lati- 
tudes géocentriques  de  Saturne  pour  tout  cet  intervalle,  ou  plu- 
tôt on  trouvera  une  telle  éphéméride  toute  calculée  d’avance  dans 
la  Connaissance. des  Temps,  ou  le  Nantirai  Almanach , et  l’or» 
n’aura  que  la  peine  de  l’y  emprunter. 


Digitized  by  Google 


PHYSIQUt.. 


453 

Kn  la  consultant,  on  y verra  le  jour,  ou  les  jours,  auxquels 
Saturne  atteint  la  longitude  géocentrique  / dont  nous  venons  de 
trouver  ici  la  valeur.  Si  notre  détermination  était  rigoureuse,  ce 
seraient  les  jours  précis  des  passages  cherchés.  Il  peut  y en  avoir 
plusieurs  dans  les  36o  jours  que  comprendra  l’ephéméride,  parce 
que  dans  cet  intervalle  de  temps  le  mouvement  apparent,  tour  à 
tour  direct  et  rétrograde,  delà  planète,  peut  la  ramener,  la  ramène 
même  en  général,  plus  d'une  fois.à  la  meme  longitude  géocen- 
trique. On  obtiendra  donc  ainsi,  à la  simple  vue,  avec  une  ap- 
proximation déjà  fort  grande,  toutes  les  solutions  que  le  problème 
peut  occasionnellement  comporter. 

Il  reste  à les  rendre  tout  à fait,  exactes.  Pour  cela  il  faudra  con- 
sidérer les  valeurs  des  latitudes  X que  l’éphéméride  géocentrique 
associe  en  réalité  avec  chacune  des  longitudes  /,  résultantes  du 
calcul  approximatif.  Chacune  de  ces  valeurs  de  X se  trouvera  en 
général  de  quelques  minutes  plus  grande  ou  moindre  que  celle 
dont  nous  avons  fait  d’abord  usage,  et  qui  était  donnée  par  l’ex- 
pression approchée 


tangX  = langé  sin(/  — h). 


On  la  substituera  donc  à celle-ci,  comme  plus  exacte,  en  calculant 
avec  elle  un  arc  A,  tel  qu’on  ait 


siri  A 


tang  X 
tang  I ’ 


ce  qui  comportera  deux  valeurs  distinctes:  A et  1800 — A.  On 
obtiendra  pour  les  deux  valeurs,  cette  fois  bien  plus  exactes, 


/ =••  N -+-  A et  / = 1 80"  N — a , 

dont  la  première  appartiendra  aux  passages  de  la  terre  par  le 
nœud  ascendant  de  l'anneau,  et  la  seconde  à srs  passages  par  le 
nœud  descendant.  Pour  celle-ci,  X étant  négatif,  l'arc  A le  devien- 
dra également , ce  qui  le  rétablira  positif  dans  / ; de  sorte  qu’en 
definitive  il  se  trouvera  toujours  additif  à la  longitude  actuelle  du 
nœud  considéré.  Ayant  maintenant  ces  valeurs  exactes  de./, 
on  chèrchera  dans  l’éphéméride  géocentrique  la  date  du  jour  à 
laquelle  chacune  correspond , cl  ce  seront  celles  des  passages 


s 

; 
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cherchés.  On  pourrait  même  réduire  ces  diverses  opérations  en 
Tables  numériques,  comme  Dclambre  l’a  fait  dans  le  tome  III  de 
son  Astronomie,  chap.  XXIX,  pag.  91 , $ 120.  Mais,  avec  le  secours 
de  l’éphéméride,  le  calcul  direct  de  l’arc  A est  si  simple,  qu’il  n’y 
a que  bien  peu  d'avantage  à s’en  dispenser. 

Section  II.  — Sur  la  structure  (le  l'anneau  de  Saturne, 
les  proportions  de  ses  diyerses  parties , et  les  particula- 
rités présumables  de  sa  constitution  physique. 

203.  Aujourd'hui  que  le  mouvement  de  transport  de  l'anneau 
de  Saturne  est  bien  connu  , et  qu’on  sait  assigner  avec  précision 
l’aspect  sons  lequel  il  se  présente  au  soleil  ainsi  qu’à  la  terre,  à 
une  époque  quelconque,  les  astronomes  anglais,  russes,  améri- 
cains, en  possession  de  télescopes  puissants,  munis  d’un  mou- 
vement équatorial  par  lequel  les  images  des  cotps  célestes  sont 
maintenues  persistantes  dans  le  champ  de  la  vision  , se  sont  ju- 
dicieusement prévalus  de  ces  appareils,  pour  étudier  la  constitu- 
tion des  corps  planétaires  en  général , et  en  particulier  celle  de 
l’anneau  de  Saturne,  mieux  que  leurs  devanciers  n’avaient  pu  le 
faire  avec  des  instruments  à direction  fixe,  qu’il  fallait  sans  cesse 
déplacer  et  reporter  sur  l’astre  pour  en  obtenir  l’image  passagère, 
d’autant  plus  rapidement  fugitive  qu’on  lui  appliquait  de  plus 
forts  grossissements.  Ces  nouvelles  études  ont  conduit  à plusieurs 
découvertes  importantes  et  inattendues,  dont  je  vais  indiquer 
sommairement  les  principaux  résultats. 

l.vifig.  48  et  49  représentent  l’aspect  général  de  Saturne  et  de 
son  anneau,  tels  qu’ils  ont  été  observés  à deux  époques  différentes 
avec  des  instruments  équatoriaux,  munis  de  forts  grossissements. 
La  première  a été  tracée  par  l’habile  astronome  américain  M.  Bond, 
d’après  des  observations  faites  le  1 5 novembre  1 85o,  avec  le  grand 
équatorial  de  l’observatoire  d'Harvard,  en  y appliquant  des  gros- 
sissements variés,  qui  amplifiaient  les  diamètres  des  objets  depuis 
t5o  jusqu'à  900  fois.  La  longitude  héliocentrique  de  Saturne  était 
alors  de  1 8°  4G'.  La  fig.  49  a été  prise  à Malle  le  1 3 novembre  1 853 
par  le  célèbre  négociant  cl  astronome  anglais  M.  Lassell,  qui  s’était 
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transporté  dans  culte  île  pour  y jouir  d’un  plus  beau  ciel  que 
dans  sa  résidence  ordinaire  de  Liverpool.  Le  télescope  était  un 
réflecteur  à mouvement  équatorial,  construit  de  ses  propres  mains; 
le  grossissement,  appliqué  aux  diamètres,  565;  la  longitude  helio-  j 
rentriqne  de  Saturne,  58‘’8'.  D’après  ce  que  nous  avons  reconnu 
§ 200,  l’anneau  vu  du  soleil  se  présenté  sous  sa  plus  grande  ou- 
verture, par  sa  face  australe,  lorsque  Saturne  atteint  la  longitude 
liélioccntrique  8‘.>.<,53',  à laquelle  il  est  arrivé  en  i855,  vers  le 
1 1 septembre.  Comme  les  époques  de  ces  inaxima  diffèrent  très- 
peu  pour  la  terre  ut  pour  lu  soleil,  on  voit  par  ces  dates  que  nos 
deux  figures  sont  antérieures  à ta  plus  grande  ouverture  de  l’an- 
neau, et  la  première  plus  que  la  seconde,  ce  qui  se  reconnaît 
d’ailleurs  par  leur  seule  inspection.  Mais  l’amplitude  de  l’anneau 
dans  chacune  d’elles  est  déjà  suffisante  pour  que  l’on  puisse  se 
former  une  idée  juste  de  la  variété  de  ses  aspects.  D’après  les  me  ■ 
sures  tpie  je  rapporte  plus  loin,  l’anneau,  à son  maximum  d’ou- 
verture en  i855,  aurait  caché,  ut  même  tant  soit  peu  excédé  par 
son  bord  inférieur  le  pôle  austral  de  Saturne,  qui  reste  encore 
ici  sensiblement  découvert  dans  la  figure  de  M.  Lassell.' 

204.  Celle-ci  présentant  l’ensemble  de  l’anneau,  dans  un  plus, 
grand  développement  que  la  première,  je  la  prends  comme  type 
de  description.  Le  système  annulaire,  composé  de  trois  zones  dis- 
tinctes, désignées  par  les  lettres  A , B,  Ç,  s’y  voit  suspendu  cori- 
centiiquemcnt  autour  du  globe  de  Saturne,  dont  il  est  séparé  par 
un  espace  noir,  qui  semble  cire  lu  vide  du  ciel.  La  zoneintérieurcC, 
est  si  sombre  et  réfléchit  si  jieu  abondamment  la  lumière  solaire, 
que  son  existence  n’à  été  aperçue  qu’un  i85o  par  M.  Bond,  qui 
l’a  décrite  pour  la  première  fois  dans  la  yfg.  48.  Je  reviendrai  tout 
à l'heure  sur  les  particularités  qui  la  caractérisent.  Jusque-là,  les 
deux  zones  extérieures,  et  spécialement  réfléchissantes,  A,  B, 
étaient  considérées  comme  constituant  seules  la  matière  de  l’an- 
neau , ut  même  on  avait  pendant  longtemps  supposé  qu’elles  for- 
maient un  corps  continu.  Dominique  Cassini  reconnut  le  premier 
l’existence  de  cette  ligne  noire,  finement  tracée  comme  an  pinceau 
sur  toute  l’étendue  de  leur  contour,  et  qui , se  montrant  avec  une 
«gale  continuité,  sur  leurs  deux  surfaces,  à la  même  distance  du 
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boni  extérieur,  semblait  déceler  leur  séparation. en  deux  portions 
annulaires  distinctes,  concentriques  entre  elles.  Les  deux  surfaces 
A,  Il  ne  sont  pas  uniformément  lumineuses  dans  toute  leur  éten- 
due. Leurs  portions  intérieures  sont  relativement  plus  sombres  que 
le  reste,  et  semblent  striées  de  raies  fines,  sans  qu’on  y aperçoive 
de  divisions  tranchées.  L’anneau  obscur  C,  signalé  par  M.  Bond, 
fut  presque  en  même  temps  reconnu  aussi  par  les  astronomes  an- 
glais MM.  Daxvs  et  Lassell . Ce  dernier  lui  trouvait  l'apparence  d’un 
voile  de  crêpe , qui  occupait  environ  la  moitié  de  l’espace  compris 
entre  le  bord  intérieur  de  l’anneau  B et  le  disque  de  ta  planète. 
L’ayant  depuis  revu  plus  distinctement  à Malte,  sous  un  meilleur 
ciel,  et  ayant  pu  en  faire  une  étude  suivie,  dans  les  circonstances 
les  plus  favorables , non-seulement  il  en  conserva  cette  première 
impression,  mais  il  lui  reconnut  encore  un  autre  caractère  fort 
inattendu  qui  la  confirmait.  C’est  que  cet  anneau  C,  au  lieu  d’être 
opaque  comme  A et  B,  est  transparent  y car,  dans  la  portion  infe- 
rieure de  l’image,  la  portion  du  globe  de  Saturne,  qu’il  recouvre, 
s'aperçoit  distinctement  à travers  son  épaisseur,  comme  la  fig.  49 
le  représente;  de  sorte  que  la  lumière  solaire,  après  l’avoir  tra- 
versé une  première  fois  pour  arriver  à ce  globe,  et  une  seconde 
fois  après  son  rejaillissement  pour  revenir  à l’observateur,  est 
encore  très-sensiblement  perceptible. 

. SOd.  Pour  compléter  l’idée  que  l’on  doit  se  former  de  tout  ce 
système  annulaire,  je  rapporte  ici  les  dimensions  optiques  de  ses 
diverses  parties,  ramenées  par  le  calcul  à la  distance  moyenne  de 
Saturne  au  soleil,  telles  que  M.  W.  Slruve  les  a mesurées  avec  le 
grand  réfracteur  de  Dorpat,  du  Ier  février  au  6 mars  1826,  la 
longitude  héliocentrique  de  Saturne  ayant  alors  varié  de  8o°2j'  à 
ce  qui  l’amenait  très-approximativeinent  dans  la  position 
où  l’anneau,  vu  du  soleil  par  sa  face  australe,  devait  se  montrer  le 
plus  ouvert.  J'ai  intercalé  dans  ces  mesures  les  dimensions  de  l'an- 
neau C,  en  supposant  qu'il  s'étende  jusqu’à  la  moitié  de  la  distance 
de  B à la  planète,  conformément  à l'estimation  de  M.  Lassell  (*). 


(*}  Mémoires  de  la  Société  Astronomique  de  Londres , tome  U,  2e  partie, 
paj.  t>i3.  Valeurs  rectifiée*  ultérieurement  tome  III,  a*  partie,  pag  3o*. 
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1.  Diamèlro  extérieur  de  Panneau  A... 4ç»°</> 

2.  Diamètre  intérieur  du  même 35,289 

3.  Epaisseur  de  la  ligne  noire  qui  le  sépare  de  B. . . 0,408 

4.  Diamètre  extérieur  de  Panneau  B 34.47$ 

5.  Diamètre  intérieur  du  même 26,668 

6.  Diamètre  extérieur  de  Panneau  C ! . le  même 

7.  Diamètre  intérieur  du  même 22,329 

8.  Diamètre  équatorial  du  globe  de  Saturne ,?  >99l 

9.  Largeur  de  Panneau  A 2, 4o3 

to.  Largeur  de  Panneau  B 3,qo3 

11.  Largeur  de  Panneau  C î,ifij5 

12.  Largeur  de  lYspace  noir  entre  C et  le  globe  de 

Saturne ; . 2,1692 


La  petitesse  de  ces  dimensions  fait  aisément  concevoir  cpie  les 
divers  observateurs  ont  pu  en  obtenir  des  évaluations  tant  soit 
peu  différentes.  Mais  le  tableau  précédent  suffit  pour  en  donner 
une  très-juste  idée.- 

aoe.  ici  se  présentent  d'abord  deux  questions  importantes.  La 
ligne  noire  qu’on  observe  entre  l'anneau  A et  l’anneau  B , indique- 
t-elle  entre  eux  une  discontinuité  absolue?  Et  l’espace  noir  qui 
s’étend  depuis  le  bord  intérieur  de  l'anneau  obscur  C jusqu'à  la 
planète  est- il  pareillement  vide  de  toute  matière?  Pour  décider  ces 
deux  questions,  il  faudrait  que  Saturne,  par  son  mouvement  pro- 
pre, fût  amené  à occulter  centralement  ou  presque  centralement 
quelque  étoile,  dont  l’apparition  ou  la  disparition  à travers  ces 
diverses  parties  du  système  annulaire  pût  être  constatée.  Jusqu’ici 
une  occasion  qui  serait  si  précieuse  ne  s'est  pas  offerte  aux  astro- 
nomes qui  peut-être  ne  la  recherchèrent  pasavecassez.de  soin  ; mais 
ils  y sont  maintenant  forrattentifs,  et  elle  sera  certainement  saisie 
quand  elle  se  présentera.  L'observateur  habile  et  sagace,  M.  Daws, 
s’est  cru  un  moment  sur  le  point  d’avoir  cette  bonne  fortune,  même 
sous  le  ciel  peu  limpide  de  l’Angleterre,  le  3 1 janvier  i85(>,  comme 
il  en  a rendu  compte  dans  le  n"  6 des  Notices  rte  ta  Société  Astro- 
mimique  de  I^ondrcs  pour  cette  même  année.  Mais  l’étoile  ne  fit 
que  raser  le  bord  austral  des  espaces  obscurs  sans  y pénétrer.  Tou- 
tefois, le  simple  appulse  qui  eut  lieu  alors,  fit  constater  à M.  Daws 
une  particularité  d’une  grande  importance.  C’est  que,  bien  que 
l'étoile  fût  seulement  de  8r  ou  <)c  grandeur,  le  grand  éclat  de  la 
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planète  n’aurait  pas  empêché  qu’on  ne  put  encore  la  voir  et  la 
suivie,  si  elle  avait  traversé  les  anneaux  , ce  «pii  rend  les  chances 
îles  phénomènes  plus  nombreuses  qu’on  ne  l'avait  antérieurement 
supposé. 

207.  Les  époques  les  plus  favorables  à ce  genre  d’observations 
sont  celles  où  le  système  des  anneaux  est  le  plus  ouvert.  D’autres 
données  non  moins  essentielles  sur  sa  constitution  physique  peu- 
vent s’obtenir  au  contraire  aux  époques  où  il  se  présente  le  plus 
aminci,  quand  le  soleil  ou  la  terre  sont  proches  de  se  trouver  com- 
pris dans  son  plan.  Pour  se  rendre  un  compte  exact  des  conditions 
d’illumination  par  suite  desquelles  le  système  des  anneaux  nous 
devient  visible  , dans  ces  circonstances  et  dans  tous  ses  autres  as- 
pects , admettons  que  le  diamètre  apparent  du  soleil  est,  en  nom- 
bres ronds,  de  32'  ou  1920"  sexagésimales,  étant  vu  de  la  terre, 
quand  elle  se  trouve  ù sa  moyenne  distance  de  cet  astre  que  nous 
prendrons  pour  unité  de  longueur.  D’après  notre  tableau  de  la 
pag.  7.66,  la  distance  moyenne  de  Saturne  an  soleil , exprimée  en 
parties  de  la  même  unité,  est  9,53787090.  Conséquemment, 
à cette  distance,  le  demi-diamètre  du  soleil  vu  de  Saturne  sera  in- 
verse de  ce  nombre,  ce  qui  le  réduit  à 201", 5o  ou  200"  en 
nombres  ronds.  Plaçons  maintenant  le  centre  du  soleil  dans  le 
plan  des  anneaux,  dont,  pour  simplifier  le  raisonnement,  nous 
supposerons  l’épaisseur,  propre  nulle  ou  négligeable.  A cet  in- 
stant, chacune  île  leurs  surfaces,  tant  boréale  qu’australe,  sera 
éclairée  par  le  demi-disque  du  soleil  levant  saturnien,  sous-tendant 
100  secondes  au  centre  de  Saturne.  Or  toute  la  portion  de  celte  lu- 
mière, 'de  beaucoup  la  plus  abondante,  qui  sera  réfléchie  spécu- 
lairement,  ira  se  perdre  an  loin  dans  l’espace;  et  nous,  habitants 
de  la  telle , n’en  pourrons  recevoir  que  la  portion  bien  minime 
«pii , après  s’èlre  absorbée  dans  la  substance  des  anneaux  , en  re- 
jaillira partiellement  vers  nous  par  radiation.  Il  est  donc  tout  na- 
turel que  celle  des  deux  surfaces  des  anneaux  qui  est  tournée  vers 
la  terre  nous  devienne  imperceptible  dans  ces  circonstances;  et  il 
n’en  pourrait  être  autrement  que  si  ces  surfaces  étaient  couvertes 
d'aspérités,  de  hautes  montagnes,  comme  il  en  existe  sur  la  lune, 
lesquelles  nous  renvoyant  directement  la  lumière  qui  tomberait  sur 
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leurs  flancs,  se  montreraient  comme  autant  Je  points  lumineux  sur- 
gissant du  sein  de  l’ombre.  Mais  les  observations  les  plus  attentives 
ne  font  voir  rien  de  pareil  ; d’où  il  semble  que  la  surface  des  anneaux 
est  lisse  ou  peu  inégale,  comme  Huyghens  le  concluait  de  ce  fait 
même.  Maintenant,  lorsque  le  plan  des  agneaux  s'écarte  du  centre 
du  soleil,  au  delà  de  200  secondes,  son  disque  est  levé  tout  entier' 
sur  celle  de  leurs  surfaces  qu’il  regarde,  l’opposée  étant  dans  l'om- 
bre. Mais  sa  plus  grande  hauteur  angulaire  sur  l’horizon  de  cette 
face  éclairée  ne  dépasse  jamais  26°49' ; et>  ^dns  ce  maximum 
même,  comme  dans  toutes  les  élévations  moindres',  elle  ne  nous 
devient  perceptible  que  par  la  portion  de  la  lumière  incidente  qui 
est  absorbée,  puis  renvoyée  vers  nous  par  radiation.  C'est  pourquoi 
il  serait  très-important  d’étudier  les  qualités  physiques  de  cette  lu- 
mière radiée,  en  lui  appliquant  les  appareils  qui  produisent  la  po- 
larisation chromatique.  Car  il  ne  serait  pas  impossible  que  l’on  ob- 
tint ainsi  des  indications  très- importantes  et  très-sures  sur  la  na- 
ture di;  la  - matière  qui  constitue  le^  anneaux;  et  le  même  mode 
d’observation  pourrait,  avec  une  égale  utilité,  être  appliqué  à la 
lumière  que  nous  renvoie  le  globe  de  Saturne. 

Dans  les  circonstances  qui  amènent  la  disparition  ou  la  réappari- 
tion occasionnelle  des  anneaux,  si  l’instrument  avec  lequel  on  les 
observe  n’a  que  peu  de  puissance  d’amplification  , les  portions  de 
leur  contour  qui  se  présentent  ^ l’œil , le  plus  loin  du  globe  de  Sa  - 
turne,  en  lui  formant  comme  deux  anses  latérales,  sont  les  der- 
nières à disparaître  et  les  premières  à reparaître;  de  sorte  qu'elles 
se  montrent  alors  à droite  et  à gauche  de  la  planète  comme  deux 
points  lumineux  fixes,  qui  en  seraient  séparés.  Telle  fut  la  singu- 
lière apparence  sous  laquelle  Galilée  les  aperçut  pour  la  première 
fois  au  mois  de  novembre  de,  l’année  1610.  Ce  qui  lui  fit  croire 
qu’il  voyait  Saturne  triple.  Mais  en  continuant  de  les’ observer,  il 
ne  tarda  pas  à reconnaître  que  ces  appendices  lumineux  s’affaiblis- 
saient progressivement  ; et  enfin  dans  le  mois  de  novembre  de 
l’année  1612,  il  reconnut  qu’ils  étaient  complètement  disparus,  de 
sorte  que  Saturne  se  voyait  alors  rond  et  unique.  Ces  singulières 
métamorphoses,  objet  d’un  profond  étonnement  pour  lui-même, 
et  pour  Ic3  astronomes  contemporains  qui  les  constatèrent  égatè- 
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menl  après  qu'il  les  eut  annoncées,  n'elaient  que  des  illusions  oc- 
casionnées par  le  peu  de  force  amplifirative  des  lunettes  que  l'on 
employait  alors.  Car  la  disparition  absolue  de  l’anneau,  résultante 
du  passage  de  son  plan  par  le  soleil , n’eut  lieu , en  ce  temps,  que 
vers  le  3o  décembre  de  l’année  1612  ; d’où  il  suit  que  des  instru- 
ments plus  puissants  l’auraient  fait  apercevoir  dans  sa  complète 
continuité,  jusqu’à  un  petit  nombre  de  jours  seulement  avant  celte 
époque.  Ce  fut  là  un  des  avantages  auxquels  Huyghcns  dut  sa  dé- 
couverte. Quant  à la  persistance  de  la  visibilité  des  anses , dans  des 
lunettes  faibles,  après  que  la  portion  intérieure  du  contour  de  l’an- 
neau plus  proche  de  Saturne  a disparu,  c’est  un  effet  de  perspec- 
tive qui  se  conçoit  aisément  à l'inspection  de  nos  Jig.  48  et  4g  ; car 
la  portion  illuminée  de  la  surface  de  l’anneau , qui  se  présente  opti- 
quement à l’observateur,  est  beaucoup  plus  grande  vers  les  extré- 
mités des  avises  que  proche  du  centre  où  elle  se  voit  transversale- 
ment. Ce  fut  par  cette  considération  évidente  que  Huyghcns  rendit 
compte  de  toutes  les  formes  bizarres,  que  les  astronomes  avaient 
successivement  attribuées  à Saturne,  depuis  Galilée  jusqu’à  tui. 

Lorsque  sa  théorie  eut  été  reconnue  et  universellement  admise, 
Maraldi  et  d’autres  astronomes  remarquèrent  des  occasions  où  les 
deux  anses  n’avaient  pas  disparu  tout  à fait  simultanément,  mais 
l’une  un  peu  avant  l'antre.  Maraldi  inféra  de  là  que  les  deux  faces 
externes  de  l’anneau  ne  sent  pas  exactement  planes  et  parallèles 
entre  elles.  Mais  la  prolongation  de  la  visibilité  he  suppose  pas  né- 
cessairement l’inégalité  d'épaisseur , pouvant  aussi  bien  provenir 
d’une  aptitude  inégale  pourabsorberet  renvoyer  la  lumière.  Bessel, 
en  combinant  toutes  les  observations  de  passages  de  l’anneau  par  le 
soleil  et  par  la  terre  effectuées  jusqu'en  t838,  a été  conduit  aussi  à 
en  conclure  qu’il  existe  un  défaut  de  parallélisme  sensible  entre  les 
faces  boréales  et  australes  de  l’anneau.  On  peut  toutefois  douter 
que  ces  observations  soient  individuellement  assez  sures  et  assez 
concordantes  entre  elles  pour  établir  avec  une  entière  certitude 
cette  particularité.  e 

208 . Maintenant  que  l'on  possède  des  instruments  d’une  grande 
puissance,  munis  d’un  mouvement  équatorial,  les  observateurs  ont 
mis  beaucoup  de  soin  à constater  cl  à signaler  les  nuances  sensible- 
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ment  colorées,  qui  s'aperçoivent  sur  les  diverses  portions  du  globe 
de  Saturne  et  de  scs  anneaux , ainsi  que  les  proportions  inégales  de 
lumière  rayonnante  qu’-clles  nous  envoient.  Toutes  ces  particulari- 
tés sont  indiquées,  d’après  M.  Lassell,  dans  notre fig. 49.  On  y voit 
la  série  des  teintes  que  lui  ont  présentées  les  diverses  zones  du 
gloire  depuis  son  pôle  boréal  jusqu’à  son  équateur,  i.’inégale  in- 
tensité de  la  lumière  provenant  des  divers  anneaux  y est  marquée 
par  des  clairs  et  des  ombres.  La  portion  la  plus  brillante  des  an- 
neaux A , B est  l’extérieure  ; de  là  elle  va  se  dégradant  vers  l’inté- 
rieur; mais  elle  est  beaucoup  plus  vive  sur  B que  sur  A.  L’anneau 
obscur  C n’est  pas  noir,  ruais  grisâtre,  ou  roussâtre,  suivant  le 
PèreSecchi,  et  il  laisse  apercevoir  le  disque  de  la  planète  à travers 
sa  substance,  comme  l'a  constaté  le  premier  M.  Lassell,  ce  que  tous 
les  astronomes  ont  depuis  confirmé. 

209.  Mais  d’après  les  recherches,  les  plus  attentivement  suivies, 
dans  les  circonstances  d’observation  les  plus  favorables,  aucun  d’eux 
n’a  jamais  pu  apercevoir  sur  les  anneaux,  non  plusquesnr  le  globe, 
une  tache  distincte  et  persistante,  dont  le  déplacement  progressif 
y décelât  un  mouvement  de  rotation.  Cependant  les  principes  de  la 
mécanique  nous  apprennent  qu'un  tel  mouvement  leur  est  indis- 
pensable pour  qu'ils  se  maintiennent  en  équilibre  permanent,  et  à * 
distance,  autour  du  globe  de  Saturne,  comme  ils  lu  font;  car,  s’ils 
étaient  immobiles  autour  de  son  centre,  dans  une  condition  d'é- 
quilibre qui  serait  unique,  les  attractions  occasionnellement  exer- 
cées sur  eux  par  les  autres  corps  planétaires  , spécialement  par  Ju- 
piter, les  auraient  depuis  longtemps  sortis  de  cette  condition  et 
précipités  sur  la  planète.  Pour  que. cet  effet  ne  se  soit  pas  produit, 
il  faut  qu’ils  en  aient  été  préservés  par  la  force  centrifuge  née  d’un 
mouvement  de  rotation  rapide,  laquelle , en  se  combinant  avec  les 
influences  perturbatrices,  les  aura  entretenus  dans  un  état  de  tré- 
pidation compris  entre  des  limites  restreintes.  On  a même  pensé, 
non  sans  vraisemblance,  que  la  durée  de  celle  rotation  doit  être 
approximativement  la  même  que  colle  d’un  satellite,  dont  la  dis- 
tance au  centre  de  Saturne  serait  égale  au  rayon  moyen  du  système 
annulaire  total , ou  seulement  des  anneaux  A , B , en  négligeant  la 
masse  de  C.  Et  alors,  d'après  la  3'  loi  de  Képler,  cette  durée  , -v 
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serait  à fort  peu  prés  (ju2o,n  Je  temps  sidéral  (*).  Mais  comme 
on  ignore  si  les  anneaux  que  nous  distinguons  à l’œil  forment  un 
seul  corps,  ou  des  corps  séparés  et  indépendants  les  uns  des  autres, 
cette  évaluation  est  nécessairement  incertaine. 

210.  Le  résumé  qui  précède  montre,  je  crois,  avec  évidence, 
combien  il  nous  reste  aujourd'hui  de  cotions  à acquérir  sur  la 
constitution  physique  des  anneaux  de  Saturne , et  sur  celle  de 
cette  planète  même.  Nous  ignorons  si  ces  corps  sont  composes 
d’un  noyau  solide  recouvert  d’une  atmosphère  assez  dense  pour 
le  cacher  à nos  regards;  ou  si  ce  sont  des  masses  en  partie  fluides; 
ou  même  si  les  anneaux  ne  seraient  pas  au  moins  partiellement 
à l’étal  gazeux.  La  transparence  de  l'anneau  obscur.  C montre 
({lie  cette  dernière  supposition  n’est  pas  dénuée  de  vraisemblance. 
Cet  anneau  intérieur  est-il  absolument  séparé  de  la  planète?  ou 
y serait -il  rattaché  par  une  couche  de  matière  extrêmement 
mince,  .représentée  dans  les  anneaux  artificiels  de  M.  Plateau 
parla  lame  mince  d’huile  qui  les  joint  au  corps  central?  Quoique 
le's  forces  mécaniques  qui  déterminent  la  formation  de  ces  anneaux 


(*)  Prônons  pour  données  de  ce  calcul  les  mesures  obtenues  par  M . VV. 
Slrtivc  et  que  j’ai  rapportée»  pag.  $-r>7-  LVnprès  ces  .mesures  on  a,  en  secondes 
sexagésimales , 1 - , v 

» 

Le  rayon  extérieur  do  Panneau  A 20 ,047.*» 

Le  rayon  intérieur  de  Panneau  B. . ..... ......  i3,334 

Donc  le  rayon  moyen  de  leur  ensemble, . . 16,6907 

On  fl  de  plus  le  rayon  moyen  du  globe  de  Saturne.  . 8,996 

Donc,  ce  dernier  étant  pris  pour  unité , le  rayon  moyen  îles  deux  anneaux 
sera  . • 

ou  1,8*656,  105  = 0.2684736. 


. Selon  noire  tableau  de  la  pag.  345,  le  rayon  moyen  de  Porbe  du  icr  satel- 
lite, exprimé  aussi  en  demi-diamètres  de  la  planète,  est  3,35;  et  la  dorée  de 
*8  révolution  en  temps  sidéral  oj,çyJ3.  Donc,  en  vertu  de  la  3e  loi  de  Kepler, 
la  duree  de  la  révolution  de  Panneau,  considéré  comme  un  satellite,  sera 

oi,(^3  f ■ V — ôi, 38874  ou  9*‘ 10' 4?"  de  temps  sidéral. 
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■*  artificiels  diffèrent  essenliellenicnt-dc  l’attraction  céleste  qui  a jut 
engendrer  ceux  de  Saturne,  l’analogie  des  effets  n’en  est  pas 
moins  frappante,  et  suggère  d’importantes  inductions.  Ce  sont 
là  de  beaux  sujets  d’étude,  pour  les  observateurs  modernes,  munis 
de  grands  télescopes  à mouvement  équatorial , auxquels  ils  peu- 
vent appliquerauxiliaireinent  toutes  les  ressources  fournies  actuel- 
lement par  la  photographie,  et  par  les  appareils  qui  font  recon- 
naître les  caractères  physiques  de  la  lumière  polarisée  ou  non 
polarisée.  Le  concours  de  zèle,  qui  se  manifeste  aujourd'hui  pour 
l’astronomie  observatrice  dans  toutes  les  parties  du  monde,  tiv  .'  ,•  ■ 
permet  pas  de  douter  que  ces  grands  problèmes  de  physique  cé-,  ' 
leste  seront  avidement  explorés..  . _ * 
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CHAPITRE  XII. 

Des  dimensions  absolues  des  orbes  planétaires.  — 
Détermination  de  la  parallaxe  du  soleil. 

SH.  Dans  les  chapitres  précédents,  nous  avons  déterminé  les 
distances  des  planètes  au  soleil  en  partie  du  grand  axe  de  l’orbe 
terrestre.  Nous  connaissons  ainsi  les  rapports  de  ces  distances 
entre  elles;  et  nous  en  avons  formé  le  tableau  dans  la  pag.  ?66. 
Mais  lions  ne  savons  rien  sur  leur  grandeur  absolue;  et  si  nous  en 
voulons  prendre  une  idée  sensible , il  faut  les  exprimer  en  rayons 
terrestres,  la  plus  grande  de  toutes  les  mesures  qui  soient  à notre 
portée. 

212.  Cela  serait  facile,  si  l’on  avait,  pour  un  seul  instant,  la 
distance  d’une  planète  à la  terrç  exprimée  de  cette  manière  ; car 
les  positions  géocentriqûcs  de  la  planète  et  du  soleil  étant  con- 
nues pour  la, même  époque,  par  la  théorie  des  mouvements  delà 
planète  et  de  la  terre,  un  simple  calcul  trigonométrique  donne- 
rait la  distance  de  la  planète  au  soleil,  exprimée  pareillement  en 
rayons  terrestres.  On  connaît  déjà  la  valeur  de  cette  distance  en 
parties  du  grand  axe  de  l'orbe  de  la  terre;  on  pourrait  donc  con- 
vertir ce  grand  axe  dans  la  même  mesure  : alors,  la  seconde  loi 
de  j^épler  donnerait  tous  les  grands  axes  et  toutes  les  dimensions 
des  orbites  exprimées  de  la  même  manière , d’après  la  seule  durée 
des  révolutions. 

215."  La  parallaxe  d’une  seule  planète,  si  elle  était  connue, 
donnerait  immédiatement  sa  distance  à la  terre,  exprimée  en 
rayons  terrestres  ; mais  ces  parallaxes  sont  en  général  trop  petites 
pour  pouvoir  être  observées  avec  exactitude.  Celle  de  Mars  est  la 
seule  qui  devienne  bien  sensible  dans  certaines  circonstances  fa- 
vorables à l'observation.  C’est  lorsque  cette  planète  est  périhélie, 
et  qu’elle  approche  en  même  temps  de  l’opposition.  Alors  sa  dis- 
tance à la  terre  est  la  plus  petite'  possible  , et  sa  parallaxe  est  la  plus 
grande.  > , 

Par  exemple,  le  6 octobre  t^Si,  Mars  n’elanl  pas  très-éloigné 


> • ’.  • Digitized  tÿ'GoO(,  k 


PHYSIQUE. 


485 

de  l'opposition,  sa  parallaxe  devint  sensible,  et  les  observations 
comparées  de  Vargentin  et  de  Lacaille  la  donnèrent  de  ■?J\" , (54 
sexagésimales,  comme  on  l’a  vu  dans  la  pag.  4<>4  du  tome  III; 
et  il  en  résulte  que  la  distance  de  Mars  a la  terre,  à celle  époque, 
était  de  8373  rayons  terrestres.  Or,  d’après  les  Tables  du  soleil  et 
«le  Mars,  les  distances  de  la  terre  à ces  deux  astres  étaient  alors 
entre  elles  comme  384 1 “ 100.47.  Conséquemment  la  parallaxe 
du  soleil,  si  l’on  avait  pu  l’observer  directement  à cette  même 
époque,  aurait  dit  être 

>4", 64- rrV.V  «»  9 >2, 

Mais  la  parallaxe  de  Mars  d’où  ce  résultat  est  déduit , bien  qu’elle 
ait  été  mesurée  dans  les  circonstances  les  plus  favorables,  est 
bien  petite;  et  les  erreurs  de  l’observation  peuvent  avoir  sur  elle 
une  influence  très-considérable,  qui  altérerait  les  valeurs  des  dis- 
tances, à peu  près,  dans  la  même  proportion.  Si  l’on  commet, 
par  exemple,  dans  la  parallaxe  horizontale,  une  erreur  égale  à 
3 secondes,  ou  un  huitième  de  sa  valeur  totale,  il  en  résultera 
pareillement  une  erreur  d’environ  v sur  l’évaluation  de  la  dis- 
tance. Or,  avec  les  instruments  que  l’on  employait  lorsque  l’o- 
pération fut  faite,  il  était  difficile  de  répondre  d’une  si  petite 
quantité  sur  l’ensemble  des  opérations.  Car  3 secondes  n’égalaient 
pas  même  la  moitié  de  l’épaisseur  des  fils  que  l’on  tendait  au 
foyer  des  lunettes  pour  observer.  On  ne  doit  donc  regarder  le 
résultat  précédent  que  comme  une  approximation  , qui  petit  faire 
juger  que  la  parallaxe  du  soleil  est  extrêmement  petite,  et  sa  dis- 
tance à la  terre  très- considérable. 

On  a trouvé  un  moyeu  beaucoup  plus  exact  dans  l’observation 
des  passages  de  Vénus  sur  le  soleil.  J'ai  déjà  indiqué,  pag.  q5  et 
suivantes , les  circonstances  dans  lesquelles  ces  phénomènes  se 
produisent  pour  Venus  et  pour  Mercure;  et  j’ai  expliqué  les  pro- 
cédés généraux  qu’on  emploie  pour  les  observer.  Mais  la  distance 
de  Mercure  au  soleil  est  trop  petite  pour  que  ses  passages  puis- 
sent donner  avec  sûreté  la  parallaxe  de  cet  astre.  Ceux  de  Vénus 
offrent  beaucoup  plus  d’avantages  pour  celte  importante  déter- 
mination, et  je  vais  expliipter  comment  on  l’eu  déduit. 

t.  v.  3o 
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214.  J’ai  annoncé  que  Vénus,  lorsqu’elle  passe  entre  la  terre  et  le 
soleil , se  projette  sur  le  disque  de  cet  astre  avec  l’apparence  d’une 
tacite  noire;  et  par  l’effet  de  son  mouvement  propre,  combiné 
avec  celui  du  soleil,  elle  paraît  décrire  une  corde  de  ce  disque. 
Ces  cordes  observées  de  differents  points  de  la  terie,  sont  très- 
sensiblement  différentes.  Cela  vient  de  la  parallaxe  de  Venus,  qui 
fait  que  les  divers  observateurs  ne  rapportent  pas  cette  planète 
aux  mêmes  points  du  disque  du  soleil.  Ces  différences  influent 
considérablement  sur  les  durées  des  passages,  que  l’on  peut  ob- 
server avec  beaucoup  de  précision,  et  elles  donnent,  avec  une 
extrême  exactitude,  la  différence  des  parallaxes  de  Vénus  et  du 
soleil. 

Supposons,  en  effet,  la  terre  en  T (Jîg.  5o) , Vénus  en  V,  et  le 
soleil  en  S.  Un  observateur  placé  au  centre  même  de  la  terre, 
verrait  Vénus  sur  le  prolongement  du  rayon  vecteur  TV;  cette 
planète  lui  paraîtrait  répondre  an  point  S,  sur  le  disque  du  so- 
leil;-, et  dans  ses  positions  successives  , elle  décrirait  la  ligne  l)S. 
Mais  d’autres  observateurs  placés  en  O'  et  en  O"  sur  la  surface 
terrestre,  verront  Vénus  en  V'  et  en  V";  elle  paraîtra  au  premier 
décrire  la  corde  D'  V',  au  second  la  corde  D"  V".  Ces  effets  tien- 
nent évidemment  à la  différence  qui  existe  entre  les  parallaxes  de 
Venus  et  du  soleil,  et  le  calcul  donne  cette  différence  d’après  la 
durée  «les  passages,  précisément  par  les  mêmes  formules  qui  ser- 
vent à calculer  les  éclipses  de  soleil  par  la  lune  (*). 

Or,  par  la  théorie  des  mouvements  elliptiques,  on  connaît, 
pour  la  même  époque,  les  rapports  des  distances  de  Vénus  et  du 
soleil  à la  terre.  On  connaît  donc  aussi  le  rapport  des  parallaxes 
de  ces  astres,  puisqu’elles  sont  réciproques  à leurs  distances;  il 
devient  donc  extrêmement  facile  de  calculer  séparément  leur  va- 
leur; car  deux  quantités  sont  déterminées,  lorsqu’on  connaît  leur 
rapport  et  leur  différence. 

218.  On  a trouvé  de  cette  manière  8", 70a  pour  la  parallaxe  du 


(’)  On  trouvera  dan»  la  note  l à la  tin  du  volume,  un  exemple  numérique 
de  cette  importante  application.  Le»  observation»,  dont  j’ai  fait  usago. 
ionl  celles  du  dernier  passage  de  Venu»,  qui  cul  lieu  le  5 juin 
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soleil  j c'est-à-dire  environ  un  sixième  de  moins  que  par  la  paral- 
laxe de  Mais.  Celle  valeur  a été  conclue  du  passage  de  Vénus,  ob- 
servé en  1769;  passage  attendu  avec  la  plus  vive  impatience  par 
les  astronomes,  qui  se  répandirent  sur  toute  la  surface  de  la  terre, 
et  entreprirent  exprès  de  longs  voyages  pour  aller  observer  ce  phé- 
nomène sur  des  points  différents  et  dans  les  circonstances  les  plus 
favorables.  Leur  espérance  ne  fut  pas  vaine;  car  la  différence  des 
durées  observées  à Otaiti , dans  la  mer  du  Sud  , et  à Cajanebourg 
dans  la  Finlande,  surpassa  t5  minutes.  C'est  un  beau  speclaçle 
que  celte  tendance  universelle  et  cette  combinaison  d’efforts  de 
toutes  les  nations  pour  la  découverte  de  la  vérité. 

216.  Laplacea  fait  voir  que  l’on  peut  encore  obtenir  la  parallaxe 
du  soleil,  d’une  autre  manière,  sans  l’observer  immédiatement,  et 
d’après  la  connaissance  d’une  inégalité  du  mouvement  de  la  lune, 
•qui  se  trouve  liée  à cette  parallaxe  (*).  Pour  concevoir  cette  liai- 
son, il  faut  savoir  que  les  inégalités  du  mouvement  lunaire  ont 
des  rapports  marqués  avec  les  positions  de  la  terre  et  du  soleil.  Le 
calcul  fait  connaître  ces  rapports;  les  observations  déterminent 
l’étendue  des  inégalités;  en  combinant  ces  données,  on  peut  en 
conclure  la  valeur  des  éléments  dont  les  inégalités  dépendent,  car 
on  a l’expression  de  leur  dépendance  et  la  mesure  de  leur  action. 
Tout  se  réduit  à trouver  des  inégalités  dans  lesquelles  cette  action 
soit,  en  quelque  sorte , agrandie,  ou  dans  lesquelles  elle  se  repro- 
duise sans  cesse,  de. manière  qu’on  puisse  la  conclure  avec  exacti- 
tude par  un  grand  nombre  d 'observations.  Il  existe  dans  le  mouve 
ment  de  la  lune  une  inégalité  de  ce  genre  qui  dépend  de  la  paral- 
laxe du  soleil,  on  de  sa  distance  de  la  terre;  et  en  la  déterminant 
par  l’observation  , Laplace  en  a déduit  la  valeur  de  cette  parallaxe 
égale  à 8",56o  , c’est-à-dire  à peine  moindre  que  par  les  passages 
de  Vénus.  Il  est  probable  que  ce  résultat  de  la  théorie  est  encore 
plus  exact  que  celui  que  l’on  conclut  de  l’observation  des  passages, 
et  je  l’adopterai  dans  ce  qui  va  suivre. 

217.  La  parallaxe  8", 5(io  donne  24098,4  rayons  terrestres  pour 


(')  Mécanique  céleste , lomo  111,  livre  Vit,  [.!([.  'J.S’  ; irr  édition  i8o'<,  et 
même  tome,  |>a(>.  3a(î,  édition  de  1 8 'i i . 

3n.  . 
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la  distance  moyenne  du  soleil  à la  terre  (*  ).  Ce  résultat  suflit  [tour 
réduire  toutes  les  dimensions  des  orbes  planétaires  en  parties  de  la 
même  mesure. 

Mais  d’abord,  comme  les  distances  apogée  et  jrérigée  du  soleil 
sont  représentées  par  i ,0167c):*  et  o,<)83?.o8,  d'après  notre  tableau 
de  la  pag.  366,  les  parallaxes  varieront  réciproquement  à ces  dis- 


tances, ce  qui  donnera  : 

Parallaxe  du  soleil  apogée. 8",4'7» 

moyenne 8",56o , 

périgée 8", 7 06 . 


ï,a  distance  moyenne  du  soleil  à la  terre  est  24o<)6,4  r;  on  sait 
que  l'excentricité  de  son  orbite  en  parties  de  cette  distance  moyenne 
est  o,oi67<)2  pour  l’an  1800;  on  obtiendra  donc  facilement  ses 
distances  apogée  et  périgée  en  r.  Si,  pour  avoir  une  idée  plus 
sensible  de  ces  trois  distances,  on  veut  les  exprimer  en  lieues  de 
4 kilomètres,  il  n’v  a qu’à  transformer  en  mètres  les  deux  demi- 
grands  axes  ti,  b,  de  l’ellipsoïde  terrestre,  que  nous  avons  obtenus 
exprimés  en  toises  à la  pag.  221  du  tome  III;  après  quoi,  prenant 
leur  moyenne  et  la  divisant  par  4000 , on  trouvera  qu’elle  contient 
un  nombre  de  ces  lieues  kilométr  iques  égal  à i5gi  ',705,  par  lequel 


(*)  Nommons  ;■  le  rayon  de  la  terre  supposée  spherique,  A ta  distance  de 
son  centre  ou  soleil,  A et  r étant  exprimés  en  parties  d'une  même  unité 
linéaire.  Soit  p la  parallaxe  solaire,  c’est-à-dire  l'angle  qu'un  rayon  mené 
du  centre  du  soleil  tangenticllenient  à la  terre,  formerait  avec  In  distance  A. 
On  aura  évidemment 


sinp 

ou,  à cause  de  la  petitesse  de  p, 


prenez  p*  égal  à et  lugR'aa  5.1l$4'd>t,  vous  trouverez  A égal  » 

aiogG, 't.r. 
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si  faudra  multiplier  les  distances  obtenues  en  r(*).  C’est  ainsi  qu’on 
a formé  le  tableau  suivant  : 


EN  moi» 

terrestre»  muyen» 
r 

t.H  El  11  Kl 

«le  4 kilomètre! 

1 apogée s 

?4-5oi  ,o 

38998330 

Distance  <lu  soleil  l moyenne 

■'io96,i 

3835  jtiSû 

[ périgée 

— - 
— • 

00 

3771024° 

Excentricité 

4°4.fi 

544045 

Nous  pouvons  maintenant  évaluer  aussi  en  rayons  terrestres  r, 
les  demi-grands  axes  des  orbites  de  toutes  les  autres  planètes,  puis- 
que nous  avons,  pag.  266,  leurs  expressionsen  distances  moyennes 
de  la  terre  au  soleil.  Tel  est  l’objet  du  tableau  suivant  : 


(*)  Le  rapport  de  la  toise  ail  mètre  legal,  réduit  à sa  plus  simple  expres- 
sion, est  htv,  1 dont  I#  logarithme  tabulaire  est  0.28981  99800  ; ajoutez  ce 
logarithme  à ceux  des  deux  axes  lerroslies  a et  h donnes  en  toises  il  la  p.  tm 
du  tome  III,  cl  apres  être  revenu  aux  nombres  avec  les  Tables  à 10  déci- 
males, vous  trouverez  pour  les  valeurs  de  a et  è,  en  mètres, 

a — (»3"f>9ti8m,  1 3,  log  = G 80^1  56089, 

b = 535605 im, 86,  log  hm  — 6 Soin  84171 . 

Le  reste  du  calcul  n’oITro  aucune  difliculte,  et  mime,  en  donnant  ici  ces  pré- 
parations, j'ai  voulu  surtout  saisir  une  occasion  de  présenter  les  valeurs  de 
<1  cl  b en  mètres,  ne  les  ayant  établies  qu'en  toises  dans  le  tome  III. 
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Di»ir.S*î«OK 

île» 

. planètes. 

CIITàNCt  * 

en  rayon* 
terrestres. 

kV  «oi.ni 

en  lieue* 
tir  4ooo*n. 

MtMUMt 
• la  distante 
moyenne 
de  la  terre 
an  soleil. 

réels 

en 

diamètres 

terrestres. 

VOttSM, 

relui 

de 

la  terre 
étant  1. 

ptamit, 

celle 

rie 

la  terre 
étant  1. 

citmi  1 
a latarbce,] 
la  gravite 
terrestre 
étant  t. 

V Mercure.  . 

9^7.f:9 

.14846894 

3,23oo 

o,35o3 

0,0430 

2,7529 

0,964' 

2 Venus.  . . 

17429,70 

2774288») 

8,25oo 

0,1/6» 

0.8907 

o,99'8 

0,9543 

£ In  terre.  . 

24090,40 

38  354  285 

8,5776 

1 toooo 

1 ,oouo 

1,0000 

I ,0000 

cr*  Mars 

3«  7i.'î,48 

58  4 «o  o<)4 

4,435o 

o.5i4? 

0,1 364 

0,9710 

0>499® 

Jupiter.  . . 

1 a5  368 , 70 

'99 

99,7<>4<> 

t 1 ,G6o8 

1 58.5 , 56oo 

0,21 32 

a,4S6| 

9 Saturne  . 

229852,00 

365  855864 

81 , iu6q 

9'ivi 

849,6550 

0,1190 

i ,ia6s 

Uromis. 

4<>2  254,7* 

O 

00 

m 

is 

0 

en 

1» 

n 

n 

U 

U 

n 

— 

— 

— 

— 

— 

— 

— 

— 

O soleil . 

» 

- ► 

yfii ,Saoo 

1 12,3210 

'4'7,o45 

o,25oj 

28,1377 

It>  valeurs  «Ira  ma»sr»  onl  été  donnée*  au  laMran  de  la  pag.  afîf'i,  d'après  le*  nombre»  adopté*  par  >1 
•ian»  *on  Mémoire  in'éré  ou*  Addition*  * la  Connaît  tance  de*  Temp*  poiiriR}^ 

1 e Verne* 
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AVERTISSEMENT 

Sur  les  chapitres  (fui  vont  suivre. 


L’ordre  logique  des  idées  nous  amènerait  maintenant  à étudier 
les  mouvements  de  la  lune,  rc  satellite  de  la  terre,  plus  rapproché 
d’elle  que  tous  les  autres  astres,  et  qui  nous  intéresse  sous  tant  de 
rapports.  La  succession  régulière  de  ses  plia  ses  lumineuses,  offre 
une  division  du  temps  si  naturelle,  qu'elle  a été  primitivement  en 
usage  chez  tous  les  peuples.  Los  alternatives  d’extinction  et  de  re- 
naissance que  sa  lumière  éprouve,  quand  la  terre  s'interpose  entre 
elle  et  le  soleil , et  les  éclipses  soudaines  qu'elle  fait  subir  aux  autres 
corps  célestes,  au  soleil  meme,  quand  elle  vient  à nous  le  cacher 
momentanément,  ont  excité  des  terreurs  universelles,  aussi  long- 
temps qu'on  a ignoré  la  cause  de  ces  accidents;  tandis  qu'aujour- 
d’hui,  calculés  et  prévus,  ils  ne  sont  plus  que  des  sujets  d'instruc- 
tion. Indépendamment  de  ces  phénomènes  généraux  , l’observation 
attentive  et  intelligente  a fait  reconnaître  dans  la  marche  révolutivu 
de  la  lune  autour  de  la  terre,  de  nombreuses  inégalités,  dont  les 
astronomes  de  tous  les  âges  se  sont  attachés  à démêler  les  caprices, 
qui , maintenant  reconnues  dans  leurs  moindres  détails,  et  assu- 
jetties par  le  calcul  à des  lois  certaines  fondées  sur  la  connaissant 
de  leur  cause  physique,  sont  devenues  le  guide  assuré  des  navi- 
gateurs dans  les  déserts  de  l’Océan.  Nous  aurions  ensuite  à étudier 
les  mouvements  et  la  constitution  physique  des  comètes,  ces  astres, 
d'apparence  nuageuse,  qui,  circulant  autour  du  soleil  comme  les 
planètes  , mais  dans  des  orbites  excessivement  allongées,  ne  nous 
deviennent  perceptibles  que  lorsqu’ils  décrivent  la  portion  de  ces 
orbites  la  plus  proche  de  leur  périhélie  , où  nous  les  voyons  exha- 
ler progressivement  et  traîner  à leur  suite  de  longues  queues  de 
vapeurs,  convulsivement  émises,  qu’ils  emportent  avec  eux  dans 
les  profondeurs  de  l’espace  quand  ils  vont  s’v  replonger.  Après 
avoir  ainsi  recueilli  toutes  les  connaissances  que  l’observation  et  le 
calcul  peuvent  nous  faire  acquérir  sur  cet  ensemble  de  corps  mus 
révolutivement  autour  du  soleil,  et  qui,  retenus  par  le  lien  com- 
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mun  île  sa  puissance  attractive,  forment  dans  l'espace  un  système 
distinct  dont  notre  terre  fait  partie,  nous  aurions  à porter  nos  in- 
vestigations sur  cette  multitude  infinie  de  points  lumineux  dont 
la  voûte  céleste  est  parsemée,  et  ipir  l'immutabilité  apparente  de 
leurs  positions  relatives  a fait  nommer  de  tout  temps  les  fixes. 
Mais  la  puissance  pénétrante  de  nos  télescopes,  combinée  avec  la 
précision  de  nos  instruments  divisés,  nous  ferait  voir  que  la  mo- 
bilité est  au  contraire  leur  caractère  général.  Nous  reconnaîtrions 
que  presque  toutes  les  étoiles  ont  des  mouvements  propres,  qui 
les  déplacent  entre  elles  suivant  des  sens  divers.  Nous  en  décou- 
vririons qui  circulent  autour  d'autres,  retenues  à distance  dans 
une  connexité  mutuelle,  par  des  forces  attractives  dont  nous  igno- 
rons la  nature  ; constituant  ainsi  des  systèmes  cosmiques  distincts 
du  nôtre,  et  si  distants  de  lui,  que  ces  forces  n’ont  pas  d’effet  ap- 
préciable sur  les  mouvements  relatifs  des  corps  dont  il  est  com- 
posé. Mais  le  volume  que  je  publie  aujourd’hui  ne  me  laisse  plus 
assez  de  place  pour  traiter  convenablement  ces  divers  sujets  ; et  je 
dois  ainsi  me  borner  à le  compléter  par  les  accessoires  indispen- 
sables aux  théories  que  j’y  ai  exposées. 
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CHAPITRE  XIII. 

De  la  parallaxe  annuelle  des  étoiles. 

(Tout  co  chapitre,  texte  et  calculs,  est  l’ouvrage  de  M.  I.eforl.  ) 

418.  Dans  le  chapitre  XIV  du  livre  I , tome  II , pag.  388,  nous 
avons  montré  qu'à  la  surface  de  la  terre  l'axe  de  rotation  du  ciel 
semble  toujours  passer  par  l'œil  de  l'observateur,  et  nous  en 
avons  conclu  que  les  dimensions  de  la  terre,  comparées  à l’éloi- 
gnement des  étoiles,  sont  d’une  petitesse  presque  infinie,  ou,  en 
d’autres  termes,  que  la  terre,  vue  de  la  distance  des  étoiles, 
n’est,  dans  les  espaces  célestes  , que  comme  un  point  dont  les  di- 
mensions sont  insensibles.  Il  serait  donc  inutile  de  chercher  à 
apprécier  la  parallaxe  des  étoiles,  en  les  observant  de  differents 
points  de  la  terre.  S’il  est  possible  de  mesurer  l’éloignement  de 
ces  astres,  ce  ne  sera  qu’en  prenant  une  plus  grande  base  que  le 
diamètre  terrestre,  et  la  base  la  plus  étendue  dont  nous  puissions 
faire  usage. 

419.  11  n’y  en  a point  de  plus  propre  à remplir  ces  conditions, 
que  le  grand  axe  de  l’orbe  terrestre,  dont  la  longueur  est  d’en- 
viron -jt>  millions  de  lieues,  comme  on  l'a  vu  dans  le  chapitre 
précédent.  F,n  observant  une  même  étoile  des  deux  extrémités  de 
cet  axe,  à six  mois  de  distance,  et  corrigeant  ses  positions  de 
toutes  les  petites  inégalités  que  nous  avons  calculées,  on  verra  si 
la  longitude  et  la  latitude  sont  les  mêmes  à ces  deux  époques,  ou 
si  elles  sont  différentes,  à raison  des  differentes  positions  delà  terre 
aux  instants  des  observations. 

Il  est  visible , en  effet , que  l’étoile  doit  paraître  plus  élevée  sur 
le  plan  de  l’écliptique,  lorsque  la  terre  est  dans  la  partie  de  son 
orbite  qui  l’avoisine;  et,  au  contraire  , elle  doit  paraître  plus  basse 
lorsque  la  terre  est  dans  la  partie  opposée.  Les  layons  visuels, 
menés  de  la  terre  à l’étoile  dans  ces  detix  positions,  diffèrent  de  la 
ligne  droite  menée  de  l’étoile  au  centre  de  l'orbe  terrestre,  et 
l’angle  qu’ils  forment  avec  cette  droite  se  nomme  la  parallaxe 
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annuelle,  parce  que  c’est  l'angle  sous  lequel  un  observateur  |>lac<* 
dans  l’étoile  verrait  le  rayon  de  l’orbe  annuel,  qui  aboutit  à ces 
deux  positions  de  la  terre  séparées  par  six  mois  d’intervalle.  Il 
est  essentiel  de  remarquer  que,  pour  une  même  étoile,  cet  angle 
varie  pendant  tout  le  cours  de  l’année  avec  la  position  de  la  terre 
sur  son  orbite,  et  que  la  parallaxe  annuelle  maxima  ne  répond 
pas  en  général  au  rayon  vecteur  pris  dans  la  direction  du  grand 
axe  de  l’orbe  terrestre.  Cette  coïncidence  n’a  lieu  en  effet  que 
pour  les  étoiles  situées  dans  un  plan  perpendiculaire  au  grand  axe 
et  passant  par  le  rentre  de  l’orbe. 

La  terre  ne  passe  pas  subitement  d’un  point  de  son  orbite  au 
point  oppose  sur  un  même  diamètre,  mais  elle  y arrive  graduel- 
lement; ainsi,  en  observant  les  positions  de  l'étoile  aux  époques 
intermediaires,  on  devra,  si  la  parallaxe  annuelle  est  sensible, 
voir  ses  effets  se  développer  par  gradations  géométriquement  de- 
finies. Par  exemple,  si  l'étoile  est  placée  au  pôle  même  de  l’éclip- 
tique, les  rayons  visuels,  qui  lui  seront  mènes  de  la  terre,  forme- 
ront une  surface  conique  droite,  ayant  son  sommet  à l’étoile  et 
pour  base  l’orbe  terrestre.  Celte  surface  conique  , prolongée  au 
delà  de  l’étoile,  formera  un  autre  cône  opposé  au  premier  par  sa 
pointe  ; et  son  intersection  avec  la  sphère  céleste  sera  une  petite 
ellipse  sur  laquelle  l’étoile  paraîtra  toujours  diamétralement  op- 
posée à la  terre , et  dans  le  prolongement  des  rayons  visuels 
menés  au  sommet  du  cône;  résultat  très-différent  de  celui  de 
l’aberration  , qui  fait  varier  la  position  apparente  de  l’étoile  per- 
pendiculairement au  rayon  de  l'orbe- terrestre,  et  non  pas  dans  le 
sens  de  ce  rayon . 

220.  Il  est  donc  extrêmement  facile  de  reconnaître  les  résul- 
tats qui  seraient  dus  à la  parallaxe  annuelle;  et  la  marche  de  ces 
phénomènes  les  distingue  très-bien  de  toutes  les  autres  inéga- 
lités. On  trouvera,  dans  la  Note  qui  termine  cc  chapitre,  toutes 
les  formules  necessaires  pour  le  calcul  des  parallaxes  anuuelles  , 
soit  absolues,  soit  en  longitude,  latitude,  astension  droite,  ou 
déclinaison.  Pour  assurer  la  parfaite  intelligence  de  ce  qui  va 
suivre,  nous  aurons  seulement  à nous  appuyer  sur  les  résultats 
du  calcul  relatif  à la  détermination  de  la  parallaxe  maxima. 
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La  parallaxe  annuelle,  avons-nous  dit,  varie,  pour  une  même 
étoile,  avec  la  position  de  la  terre  dans  son  orbite  : or,  en  né- 
gligeant l'excentricité  de  cette  orbite,  ce  qui  est  bien  permis  par 
comparaison  avec  la  distance  des  étoiles  à la  terre,  on  démontre 
que  la  parallaxe  annuelle  acquiert  sa  valeur  maxima,  lorsque 
les  longitudes  héliocen triques  de  la  terre  et  de  l’étoile  diffèrent 
d’un  quadrant,  c’est-à-dire,  quand  la  terre,  vue  du  soleil,  est  en 
quadrature  avec  l'étoile.  Dans  ce  cas,  le  sinus  de  la  parallaxe  a 
pour  expression  le  rapport  du  rayon  vecteur  de  la  terre  au 
rayon  vecteur  de  l’étoile.  A la  parallaxe  maxima  répond  la  dis- 
tance géocentrique  minium,  et,  comme  cette  dernière  distancé 
diffère  très-peu  de  la  distance  héliocentrique,  il  s’ensuit  que  la 
connaissance  de  la  plus  grande  parallaxe  permet  de  calculer  la 
plus  courte  distance  de  l’étoile  à la  terre. 

Mais,  quelque  assiduité  qu’on  ait  mise  à multiplier  les  obser- 
vations des  linur  vrais  des  étoiles,  quelques  soins  qu’on  ait  pris- 
pour  les  rendre  parfaitement  exactes,  on  n’a  rien  pu  découvrir, 
par  cette  méthode,  qui  indiquât  avec  certitude,  je  ne  dis  pas 
seulement  la  quantité,  mais  l’existence  même  d’une  parallaxe  an- 
nuelle. Cependant  la  précision  des  observations  modernes  est 
telle,  que  si  cette  parallaxe  (*)  eût  été  seulement  de  i seconde,  il 
est  extrêmement  probable  qu’elle  n’aurait  pas  échappé  aux  ten- 
tatives multipliées  des  observateurs;  surtout  elle  n’aurait  pas  dû 
échapper  à Bradley,  qui  a fait  un  si  grand  nombre  d’observations 
pour  la  découvrir,  et  qui,  en  la  cherchant,  trouva  les  seuls  phé-  ' 
nomènes  de  l’aberration  et  de  la  nutation.  Admirables  décou- 
vertes sans  doute,  mais  qui , par  leur  mérite  même,  et  par  l’ac-  ' 
cord  parfait  qu’elles  mettent  entre  les  observations,  rendent' 
comme  impossible  le  soupçon  d’une  parallaxe  annuelle  qui  s’élè-  ' 
verait  seulement  à i seconde.  Les  nombreuses  observations  de  la 
polaire,  faites  pour  la  mesure  de  la  méridienne  de  France  avec 
le  cercle  répétiteur,  n’ont  pas  offert  non  plus  le  moindre  effet 


(*)  Dans  tout  en  qui  va  suivre  il  s’agit  «krlusivemcnt  de  ta  parallaxe  an- 
nuelle maxima. 
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qui  indiquât  une  parallaxe  annuelle.  De  tout  cela  , et  d'autres  ob- 
servations encore  dont  nous  aurons  ultérieurement  à parler,  on 
doit  conclure  que,  jusqu’à  présent , il  y a de  fortes  raisons  pour 
penser  que  la  parallaxe  de  l’orbe  annuel  est  au-dessous  de  1 se- 
conde, du  moins  pour  les  étoiles  sur  lesquelles  on  a essayé  jus- 
qu’ici de  la  mesurer. 

Ainsi,  le  diamètre  de  l'orbe  terrestre  , vu  de  l’étoile  la  plus  voi- 
sine, ne  paraîtrait  pas  sous  un  angle  de  1";  et,  pour  un  observa- 
teur placé  à cette  distance , notre  soleil , avec  tout  notre  système 
planetaiie,  serait  caché  par  l'épaisseur  d’un  fil  d’araignée. 

221 . Si  ces  résultats  ne  nous  font  point  connaître  la  distance 
des  étoiles  à la  terre,  ils  donnent  au  moins  une  limite  au  delà  de 
laquelle  cette  distance  doit  nécessairement  se  trouver.  Si  l'on  con- 
çoit un  triangle  rectangle  qui  ait  pour  base  la  moyenne  distance 
du  soleil  à la  terre,  et  qui  ait  à son  sommet  un  angle  de  1"  , la  dis- 
tance géocentrique  du  sommet , ou  la  longueur  du  rayon  visuel , 
sera  exprimée  par  206265,  le  rayon  île  l’orbe  terrestre  étant  pris 
pour  unité  ; et,  comme  ce  rayon  contient  2joc)6,4  fois  le  demi- 
diamètre  de  la  terre,  il  s’ensuit  que,  si  la  parallaxe  annuelle  d’une 
étoile  était  seulement  de  1",  la  distance  de  cette  étoile  à la  terre 
serait  égale  à 4970  238638  rayons  terrestres,  ou  à peu  près  à 
8 trillions  de  lieues;  mais  si  la  parallaxe  annuelle  est  moindre 
que  1",  les  étoiles  sont  au  delà  de  la  limite  que  nous  venons  d'as- 
signer. 

222.  On  a vu  , pag.  35o,  que  la  lumière  emploie  8'  l3*  ou  493" 
jHMir  traverser  le  rayon  de  l’orbe  terrestre.  D’après  cela  , il  est  fa- 
cile de  calculer  le  temps  qu’elle  mettrait  à venir  des  étoiles  jusqu'à 
nous,  si  leur  parallaxe  était  sensible  et  égale  seulement  à 1";  car 
ce  temps,  exprimé  en  secondes,  serait  206265  X 493"  0,1 
lot  688536",  environ  3“"', 22.  Or,  comme  les  procédés  de  men- 
suration qui  seront  tout  à l’heure  exposés,  montreront  qu’aucune 
étoile  jusqu’ici  observee  n’a  une  parallaxe  qui  s’élève  à 1",  il  s’en- 
suit que  la  lumière  emploie  plus  de  trois  années  à se  transmettre 
de  ces  astres  jusqu’à  nous.  Les  étoiles  que  nous  voyons  briller 
tout  à coup  dans  le  ciel  existaient  longtemps  avant  que  nous  cus- 
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sions  aperçu  leur  clarté;  et  quelquefois  nous  les  voyons  encore, 
lorsqu’elles  ont  déjà  disparu.  Peut-être  en  est-il  de  si  éloignées, 
qu’elles  n’ont  pas  encore  pu  nous  transmettre  leur  lumière;  peut- 
être  d’autres  ont-elles  disparu  depuis  des  milliers  de  siècles,  quoi- 
que nous  les  voyions  encore  briller  à la  même  place  sur  la  voûte 
des  cieux. 

223.  W.  Herschel  a proposé,  en  1781  (* (**)),  une  méthode  qui 
lui  semblait  conduire  à la  détermination  de  la  parallaxe  des  étoiles, 
plus  sûrement  que  celles  qui  avaient  été  mises  en  usage  jusqu’alors. 
Cette  méthode  repose  sur  la  mesure  de  la  distance  angulaire  de  deux 
étoiles,  prise  aux  extrémités  du  diamètre  de  l’orbe  terrestre,  qui 
est  déterminé  par  la  trace,  sur  l'écliptique,  du  plan  de  leurs  rayons 
vecteurs  heliocentriques.  Pour  la  simplicité  de  l’exposition,  npus 
supposerons  l’observateur  placé  au  centre  de  la  terre , où  toutes 
les  observations  peuvent  être  facilement  réduites,  et  nous  admet-  , 
trous  que  les  deux  étoiles  sont  situées  dans  le  plan  qui  passé  par 
le  grand  axe  de  l’orbite. 

L’observateur  est  en  P au  périhélie , fig.  5t  ; à l’aide  d’une  lu- 
nette munie  d’un  micromètre  , il  vise,  dans  la  région  céleste  située 
du  côté  de  l’aphélie,  deux  étoiles  B et  C,  d’un  éclat  très-différent, 
qui  paraissent  presque  se  toucher , et  mesure  leur  distance  angu- 
laire. Ces  deux  étoiles,  quoique  voisines  en  apparence,  peuvent 
être  en  réalité  très-inégalement  éloignées  de  la  terre,  leur  rappro- 
chement n’étant  qu’un  effet  de  perspective.  Au  bout  de  six  mois, 
l’observateur  est  arrivé  en  A à l'aphélie,  après  s’être  déplacé  dé 
76  millions  de  lieues  environ  : il  répète  alors  l’opération  sur  les 
mêmes  étoiles;  et , si  elles  sont  effectivement  à des  distances  de  la 
terre  très-différentes,  il  doit  trouver  un  accroissement  dans  leur 
distance  anglaire , attendu  que  l’accroissement  de  la  latitude  de 
l’étoile  plus  proche  sera  plus  grand  que  l'accroissement  de  la  lati- 
tude de  l’étoile  plus  éloignée 


(*)  Transactions  philosophiques  y tome  LXXll. 

(**)  On  a reporte  jusqu’à  Galilée  le  mérite  de  l'invention  (le  celle  mé- 
thode. Nous  croyons,  avec  sir  J.  Herschel,  que  le  passage  du  3e  dialogue  sur 
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224.  l*e  succès  «le  l’opéralion  11e  sera  assuré  qu'à  la  condition 
que  le  choix  «le  l’observateur  se  sera  porté  sur  «leux  étoiles  nulle- 
ment très-distante*  ; ce  dont  la  dissemblance  d’éclat  serait , seule, 
une  garantie  fort  douteuse.  Kn  effet,  l’éclat  dépend  non-seulement 
«le  la  «listance  à laquelle  la  lumière  est  perçue,  mais  encore  de  la 
quantité  absolue  de  lumière  émise,  quantité  qui  peut  varier  aussi 
bien  avec  les  proportions  du  corps  lumineux  qu’avec  sa  constitu- 
tion physique.  Si  on  se  laissait  guider  dans  l’appréciation  des  dis- 
tances par  cette  seule  considération,  on  arriverait  à conclure  que 
les  planètes  du  système  de  Cérès  et  de  Vesta  sont  plus  éloignées 
de  la  terre  «|ue  Jupiter  et  Saturne.  Mais  il  est  heureusement  un  au- 
tre caractère,  qui  peut  nous  faire  présumer  avec  beaucoup  plus  de 
vraisemblance  le  rapprochement  des  étoiles  : nous  voulons  parler 
«le  la  grandeur  de  leurs  mouvements  propres  , c’est-à-dire  de  l’é- 
tendue des  déplacements  que  quelques-unes  d’entre  elles  parais- 
sent éprouver  dans  le  ciel , indépendamment  des  mouvements 
communs  à toutes  et  qui  expriment  les  phénomènes  de  la  réfrac- 
tion, de  la  précession,  de  l’aberration  et  de  la  nutation.  Tout 
porte  en  effet  à penser  que  ces  déplacements  sont  d’autant  plus 
sensibles  pour  nous,  que  les  étoiles  sont  plus  voisines  de  notre 
système.  Le  choix  de  l’étoile  principale  de  comparaison  devra  donc 
porter  sur  des  étoiles,  telles  que  les  deux  61”  du  Cygne,  p de  Cas- 
siopée, etc.,  dont  le  mouvement  propre  annuel  est  respectivement 
de  5", 3;  3",74,  etc.  L’opération  serait  au  contraire  viciée,  et 
conduirait  à «les  conséquences  tout  à fait  fausses,  si , sous  prétexte 
«le  voisinage  apparent,  l’observateur  avait  comparé  deux  étoiles 


tes  deux  grand» 'systèmes  de  Ptoléméê  et  de  Copernic,  qui  a été  cité  à l'appui 
<Ie. cctlc  opinion,  a reçu  une  interprétation  erronée.  Si  on  lit  en  entier  l'ha- 
l>i!e  argumentation  de  SaWiati , et  si  Ton  suit  le  raisonncrnc-nl  sur  les  ligures, 
qui  sont  destinées  à en  faciliter  l'intelligence,  on  reconnaîtra  qu'il  s'agit  de 
ta  détermination  do  la  parallaxe  annuelle  des  étoiles  par  la  méthode  des 
heur  absolus,  qui  diffère  essentiellement  de  la  méthode  des  lieux  relatifs , et 
que  le  changement  sensible  de  position  entre  deux  étoiles  très-voisines , prévu 
cùntme  possible  par  le  philosophe,  constitue  à ses  yeux  un  phénomène  ana- 
logue aux  stations  et  rétrogradations»  des  planètes. 
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appartenant  à Un  «le  «-es  systèmes  A' étoiles  rianblcs  qui  ont  un 
mouvement  révolutif;  ou  bien  encore,  si,  comparant  «les  étoiles 
animées  «le  mouvements  propres,  il  ne  constatait  avec  exactitude 
«•es  mouvements,  pour  en  débarrasser  finalement  les  observa- 
tions. 

Les  avantages  que  l’illustre  W.  Herschel  attribuait  à sa  mé- 
thode, sont  d’ailleurs  très-réels.  Il  est  clair  que  l'incertitude  des 
corrections,  que  nécessitent  la  réfraction,  la  précession,  l’aber- 
ration de  la  lumière,  et  la  nutation  de  l’axe  terrestre,  aura  moins 
d’intluence  sur  la  détermination  de  la  position  relative  de  deux 
étoiles ,angulaireinent  très- voisines  , que  sur  la  détermination  dc- 
leurs  lieux  absolus.  De  plus,  il  n'est  pas  nécessaire,  pour  effectuer 
les  observations,  d’avoir  des  instruments  de  grandes  dimensions,' 
dont  la  température  devrait  rester  invariable,  pour  que  les  hauteurs  ' 

angulaires,  prises  à six  mois  de  distance,  puissent  être  exactement 
comparées. 

228.  Désignons  par  6 l'angle  BPC,  fig.  5i,  qui  mesure  la  dis- 
tance des  deux  étoiles  à la  première  station,  par  a l'angle  analogue 
BAC  à la  seconde  station  ; l’angle  ARP  ou  o,  sous  lequel  le  diamè- 
tre de  l’orbe  terrestre  serait  vu  «le  l'étoile  la  plus  proche,  sera  peu 
différent  de  a — 6,  et  un  peu  plus  grand  que  a — 6.  En  effet, 
l’angle  CDR,  extérieur  au  triangle  CAD,  est  plus  grand  que  l’an- 
gle intérieur  CAD  ou  a,  et  il  en  diffère  très-peu,  attendu  «pie  lesli-  ' . 

gnes  PC  et  AC  sont  sensiblement  parallèles  à cause  de  l’éloignement 
supposé  immense  de  l’étoile  C.  Or  CDR  = DPR  -I-  DBP  =r  G •+•  o , 
tlonc  zj  > x — € , et  peu  différent  de  a — G.  Ainsi , en  effectuant 
le  calcul  du  triangle  APR,  pour  une  valeur  de  l’angle  au  sommet 
égale  à a — G,  on  aura  une  limite  supérieure  à la  distance  réelle  de 
l’étoile  B.  On  voit  d’ailleurs  «pie  pour  réunir  tous  les  éléments  né- 
cessaires au  calcul  numérique  du  triangle,  il  suffit  d’observer  l’as- 
cension droite  et  la  déclinaison  d’une  seule  des  étoiles;  et  l'erreur 
que  l’observation  comporte  ne  peut  avoir  qu’une  très-faible  in- 
fluence sur  le  résultat  final. 

22C  Le  célèbre  directeur  «le  l’Observatoire  de  Kcrnigsberg,  Res- 
sel , a appliqué  ccttc  méthode  avec  une  grande  habileté  et  les  soins 
les  plus  persévérants.  A l’aide  de  l’héliomètre,  construit  par  Fraüto- 


• \ 
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hofer,  que  nous  avons  décrit  au  tonie  II,  pag.  "181,  il  a compare 
assidûment  les  deux  étoiles  de  6e  grandeur  de  la  constellation  du 
Cygne,  marquées  61  dans  les  catalogues,  à deux  étoiles  très- 
faibles,  éloignées  d'elles  , l’une  de  7'42",  l’autre  de  ii'46",  et 
tellement  placées,  qu’en  les  joignant  à l’étoile  de  comparaison,  on 
formait  un  triangle  à très-peu  près  rectangle.  La  distance  angu- 
laire a varié  pendant  le  cours  de  chaque  année,  au  moins  pour  une 
des  séries,  dans  le  sens  qu’exigeait  le  déplacement  de  la  terre. 
D’une  discussion  approfondie  des  observations  ( * ),  Bessel  a con- 
clu que  la  parallaxe  annuelle  de  la  6i*duCygne  était  de  o",348,  ce 
qui  répond  à une  distance  de  la  terre  à très -peu  près  égale  à six 
cent  mille  fois  le  rayon  moyen  de  l’orbite  terrestre , en  sorte  que 
la  lumière  de  cette  étoile  mettrait  un  peu  plus  de  neuf  ans  à nous 
parvenir.  Ces  résultats  ont  été  depuis  confirmés  par  des  observa- 
tions faites  sur  la  même  étoile  par  M.  Peters,  à l’Observatoire  de 
Pulkova.  Si  donc  il  reste  encore  des  doutes  sur  la  valeur  absolue 
de  différences  angulaires , qui  se  traduisent  par  des  fractions  de  se- 
condes, on  ne  peut  contester  ni  la  rigueur  géométrique  de  la  mé- 
thode, ni  le  fait  même  d’une  parallaxe  sensible  pour  quelques-unes 
des  étoiles  qui  ont  de  grands  mouvements  propres. 

Il  est  juste  de  constater  que  M.  Struvc  a le  premier  mis  en  pra- 
tique la  méthode  différentielle  d’Herschel,  encore  bien  qtie  le  choix 
d’a  de  la  Lyre  n’ait  pas  été  aussi  heureux  que  celui  de  la  61'  du 
Cygne. 

227.  Il  faut  que  les  étoiles  éprouvent  des  changements  d’éclat 
bien  considérables , puisque  ces  changements  sont  encore  sensibles 
à la  distance  où  nous  sommes  placés.  Il  en  est  qui  perdent  peu  h 
peu  leur  lumière,  comme  l’étoile  que  l’on  nomme  S de  la  grande 
Ourse.  D’autres,  comme  6 de  la  Baleine,  deviennent  de  plus  en 
plus  brillantes.  EnGn  , on  en  a vu  qui , après  avoir  pris  soudaine- 
ment un  nouvel  éclat , se  sont  éteintes  peu  à peu.  Telle  fut  l’étoile 
nouvelle  qui  parut  en  1572  dans  la  constellation  de  Cassiopée.  Elle 
devint  tout  à coup  si  brillante,  qu’elle  surpassa  cri  clarté  les  plus 


(*)  Ash  onomische  Nachrichttn,  n°*  365,  366  j l3  déc.  i838. 
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belles  étoiles , Vénus  et  Jupiter  même,  lorsqu'ils  sont  le  plus  près 
de  la  terre.  On  pouvait  l’apercevoir  en  plein  jour  au  méridien.  Peu 
à peu  on  vit  ce  grand  éclat  s’affaiblir,  et  enfin  l'ctoile  disparut  seize 
mois  après  son  apparition , sans  avoir  changé  de  place  dans  le  ciel. 
Sa  couleur,  dans  ces  intervalles,  éprouva  «le  grandes  variations. 
Elle  parut  d’abord  d’un  blanc  éclatant  comme  Vénus,  ensuite  d’un 
jaune  rougeâtre,  comme  Mars  et  comme  Aldèbaran  ; enfin,  d’un 
blanc  plombé,  comme  Saturne  (*).  Une  autre  étoile,  qui  parut 
tout  à coup,  en  1604,  dans  la  constellation  du  Seqicntairc, 
éprouva  des  variations  analogues,  et  disparut  de  même  après 
quelques  mois. 

288.  D'autres  étoiles , sans  disparaître  entièrement , offrent  des 
variations  non  moins  singulières.  Leur  lumière  augmente  et  dé- 
croît tour  à tour  par  des  périodes  réglée».  On  les  nomme,  pour 
cette  raison,  étoiles  changeantes.  Telles  sont  l'étoile  Algol,  qui  a 
une  période  d’environ  trois  jours  ; S de  Céphéc , qui  en  a une  de 
cinq  ; S de  la  Lyre , de  six  ; p A' Antinous,  de  sept;  a «le  la  Baleine, 
«le  334 , et  d'autres  encore. 

On  a donné  plusieurs  explications  de  ces  changements  périodi- 
ques. On  a supposé  que  les  étoiles  qui  y sont  sujettes  sont, 
comme  toutes  les  autres,  des  corps  lumineux,  de  véritables  soleils 
qui  tournent  autour  d’un  axe,  mais  dont  la  surface  est  parsemée 
de  taches  obscures  qui  se  présentent  a nous  dans  certains  temps , 
par  l’effet  de  la  rotation.  D’autres  astronomes  ont  cherché  à ex- 
pliquer ces  faits , en  supposant  à ces  étoiles  une  forme  extrême- 
ment aplatie  qui  les  rend  moins  lumineuses  sous  certains  aspects. 
Enfin , on  a supposé  que  de  grands  corps  opaques  circulant  autour 
de  ces  étoiles,  nous  interceptent  parfois  leur  lumière,  et  les 
éclipsent  périodiquement.  Le  temps,  en  accumulant  les  observa- 
tions, décidera  peut-être  laquelle  de  ces  hypothèses  est  la  vé- 
ritable. 

229.  Un  des  moyens  les  plus  sûrs  d’y  parvenir,  est  «le  comparer 
les  étoiles  entre  elles,  en  les  «lésignant  par  des  lettres  ou  des  nom- 


(’)  Tycho- Progymnasni.ua. 
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bres,  et  les  disposant,  à mesure  qu'on  les  compare  , dans  l’ordre 
que  réclat  leur  assigne.  Si  l’on  trouve  ensuite,  par  les  observa- 
tions, que  cet  ordre  change,  c’est  une  preuve  qu’une  des  étoiles 
sur  lesquelles  la  comparaison  est  établie,  a changé  pareillement; 
et  quelques  combinaisons  de  ce  genre  suffiront  |K>ur  reconnaître 
quelle  est  celle  qui  a subi  une  variation.  On  ne  peut  comparer 
ainsi  chaque  étoile  qu’avec  celles  qui  l’avoisinent,  et  qui  peuvent 
être  aperçues  en  même  temps.  Mais  en  comparant  ensuite  celles-ci 
à d’autres,  on  parvient,  par  une  série  de  termes  intermédiaires,  à 
lier  ensemble  des  extrêmes  fort  éloignés.  Cette  méthode,  actuelle- 
ment en  usage,  est  bien  préférable  à celles  des  anciens  astronomes, 
qui  classaient  les  étoiles  d’après  une  comparaison  très- vague,  sui- 
vant ce  qu’ils  appelaient  l’ordre  de  leur  grandeur , ce  qui  n’était 
réellement  que  celui  de  leur  éclat  estimé  d’une  manière  très-im- 
parfaite. 
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Déterminons  par  le  calcul  les  lois  exactes  des  variations  de  la  parallaxe 
des  étoiles  , correspondante  aax  diverses  positions  de  la  terre  sur  son  or- 
bite. Soient  or,  y les  deux  coordonnées  bélioccntriques  de  la  terre  T ( Jig . 5a), 
rapportées  à deux  axes  fixes  et  rectangulaires  St,  Sg>,  menés  par  le 
centre  S du  soleil  dans  le  plan  de  l'écliptique,  l'axe  des  X étant  supposé 
passer  par  l'équinoxe  du  printemps.  Si  l'on  nomme  v la  longitude  TS  T 
de  la  terre  rue  du  soleil,  et  r sa  distance  ST  à cct  astre  , ou  le  rayon  de 
son  orbite,  qu'il  suffira  ici  de  supposer  circulaire,  on  aura 

x = rcosv,  ,y=:rsine.  > 

Menons  par  le  centre  du  soleil  un  troisième  axe  SP  perpendiculaire  au 
plan  de  l’écliptique  ; ce  sera  l’axe  des  Z,  et  nous  supposerons  les  x positifs  ‘ 
dirigés  vers  le  pôle  boréal  de  ce  plan.  Soient  x’,  y',  *’  les  coordonnées 
d'une  étoile  fixe  E rapportée  à ces  axes;  nommons  l'  et  X'  sa  longitude  et 
sa  latitude  héliocentriques , et  désiguons  par  p'  la  projection  SA.  de  son 
rayon  vecteur  SE  sur  le  plan  de  l’écliptique;  on  aura  évidemment 

x'=p'eos/',  y'  = p'  sin  l',  ï'  = p'tangi'. 

Mais  si  l’on  représente  par  r’  la  vraie  distanec  SE  de  l’étoile  au  soleil , on 
aura  aussi 

x*  = r'  cos  X’  cos  / y'=  r'  cos  X'  sin  1',  s'  = r'  sin  à'. 


Supposons  maintenant  que  l'on  demande  la  longitude  et  la  latitude  géo- 
centriquea  de  l'étoile  E;  en  nommant  la  première  1,  la  seconde  X,  on  aura 

lang  / ="r; — - , sin  X — - — - 
X'  — x J(x_ 


fa—x'y^^-^,y—y')'-r*', 

Examinons  d’abord  la  première  de  ces  équations  : en  y mettant  pour 
x,  y,  x',  y',  leurs  valeurs , elle  devient 

, r'  cos  X'  sin  l'  — raine 

«»ng  l = -j 


r'  cos  à’  cos  l ' — r côs  v 


et  peut  se  mettre  sous  la  forme 


tang  l = tang  /' 


r-  est  le  rayon  do  l’orbe  terrestre  divisé  par  la  distance  de  l’étoile  au  soleil.  . 

3i. , ' 


r sin  v 

r'  cos  X'  sin  /' 
r cos  v 

r'  cos  X'  cos  / ' 
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(le  rapport  est  précisément  In  tangente  do  la  parallaxe  annuelle»  quand 
elle  est  la  plus  grande  possible,  comme  nous  le  démontrerons  ci-après.  En 
représentant  par  p la  râleur  de  celle  parallaxe,  qui  est  très-petite,  on 
pourra  remplacer  la  tangente  par  le  sinus,  et  l’expression  de  tang  / de- 
viendra 


tang  / ss  lang  l' 


sin p sin»» 
cos  6in  r 
sin  p cos  v 
cos  cos  /' 


Si  la  parallaxe  p était  tout  à fait  nulle,  sin/»  serait  nul  aussi,  et  il 
Tiendrait  / = /',  c’est-ltdire  que  la  longitude  géoccntriqne  de  l’étoile  égale- 
rait sa  longitude  hélioccntrique.  Si  p n’est  pas  nul,  du  moins  nous  sommes 
assurés  que  sa  valeur  est  bien  petite,  puisqu’elle  ne  s’élève  pas  à »*.  Ainsi, 
dans  tous  les  cas,  p sera  une  fraction  d’une  petitesse  extrême,  et  par  con- 
séquent nous  pourrons  en  général  nous  borner  h sa  première  puissance.  S» 
nous  développons  par  la  division  le  dénominateur  du  second  membre,  en 
nous  bornant  à cette  approximation  , nous  trouverons 


tang  / 


= lang /' 


sin  p sin  ( /'  — e)l 
cos  X’  sin  r cos  /'J  * 


ou,  en  substituant  aux  tangentes  leurs  valeurs  — , 
’ cos 


sin  p sin(  t»  — /'  ) cos  / 
sin  i / * - I ) — — « * h * 

v COS  A COS  I 


La  différence  l — V est  donc  toujours  un  très-petit  angle  de  l’ordre  de 
l’angle  p.  On  peut  donc,  puisque  nous  nous  bornons  à la  première  puis- 
sance de/»,  substituer  le  rapport  de  ces  petits  arcs  à celui  de  leurs  sinus. 
Par  la  mémo  raison,  on  peut  supposer  / = /'  dans  le  second  membre.  Ces 
réductions  donnent 


O 


l — l'  = 


/>  sin  (v  — /'  ) 
eos  i' 


Si  l’on  traite  de  mémo  la  valeur  de  sin  J,  elle  deviendra 

r'  sin  i! 


sin  A : 


yV — 1 »»•'  cos  COS  (v  — l’  ) -t-  r’ 


ou  bien 


sin  A = 


i sin  p cos  /'  cos 


- sin'/» 


En  développant  le  second  membre  par  la  formula  du  binôme,  et  6e  bor- 
nant aux  premières  puissances  de  sin/»,  on  trouve 


«in  A==  sin  X1  [l  -t-  sin/»  cos  X’  cos  (v  — /')], 
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ou  bien  , . 

a§in  A — cos  5 ( A -+•  A')  = sin  p sin  A'  cos (e  — P). 

On  voit  par  cette  formule  que  la  différence  A — A'  des  latitudes  gcoccn- 
triques  et  hcliocentriqucs  est  également  de  Tordre  de  l'angle  p.  Ainsi,  en 
substituant  le  rapport  de  cos  petits  arcs  à celui  de  leurs  sinus,  et  suppo- 
sant  a'  — A dans  les  termes  qui  sont  déjà  de  Tordre  p , on  aura  simplement 

(*i)  A — A'=  p sin  A'  cos(e — T). 

Telles  sont  les  expressions  de  la  parallaxe  annuelle  en  longitude  et  en 
latitude.  La  première,  donnée  par  l'équation  (i),  est  nulle  quand  on  a 
v—  l'—o,  ou  v — l'  = n \ c'est-à-dire,  lorsque  l'astre  est  eu  opposition 
ou  en  conjonction  avec  le  soleil.  Alors,  en  effet,  la  parallaxe  doit  se  porter 
tout  entière  sur  la  latitude.  Aussi  l'expression  de  la  parallaxe  en  latitude 
acquiert-elle  alors  sa  plus  grande  valeur,  qui  est  ^sinA7.  Celte  expression 

à son  tour  devient  nulle  quand  v — Prsifc  ^ » parce  qu'alors  cos  (p — P)  = o. 

CYsi  le  cas  où  la  terre  vue  du  soleil  est  en  quadrature  avec  l'astre;  alors  lè 
rayon  vecteur  hcliocenîrique  de  l'astre  devient  perpendiculaire  au  rayon 
vecteur  de  la  terre.  Or,  comme  la  perpendiculaire  est  la  plus  courte  de 
toutes  les  lignes  que  l'on  peut  mener  d'un  point  sur  une  droite  donnée,  il 
arrive  que  très-près  de  ce  minimum  les  obliques  voisines  de  la  perpen- 
diculaire varient  très-peu,  et  seulement  dans  les  quantités  du  second 
ordre,  c'est-à-dire  dans  les  secondes  puissances  do  sin  p.  Les  distances  de 
l'astre  à lu  terre,  dans  ces  deux  positions,  diffèrent  donc  extrêmement  peu 
delà  distance  hélioccnlriquo  de  l'astre;  et  comme  le  sinus  do  la  latitude 
géocenlrique  A est  égal  à la  hauteur  de  l'astre  sur  l'écliptique,  divisée  par 
sa  distance  à la  terre,  il  s'ensuit  que  la  distance  ne  variant  pas,  et  la  hau- 
teur étant  constante,  la  latitude  doit  être  constante  aussi  et  égale  à la  lati- 
tude béliocentrique.  Ce  cas  est  celui  qui  donne  la  plus  grande  parallaxe  de 

longitude;  car  v — T étant  égal  à ±:  ^ y son  sinus  est  égal  à ± i,  ce  qui  est 

la  plus  grande  valeur  qu'il  puisse  avoir.  La  plus  grande  différence  des  lon- 
gitudes géocenlriqucs  dans  ces  cas  extrêmes,  est  donc  égale  au  double 

9 p 

d une  seule  de  ces  variations,  ou  ;»  -• 

cos  A 

Les  deux  cas  que  nous  venons  d'examiner  répondent  aussi  aux  deux  po- 
sitions de  la  terre,  dans  lesquelles  le  diamètre  de  l'orbe  terrestre  est  vu  du 
centre  de  l'ustre  sous  le  plus  petit  angle  ou  sous  le  plus  grand.  De  sorte 
que  les  variations  des  parallaxes  observées  en  ces  points  opposés  de  l'orbite 
sont  les  plus  petites,  ou  les  plus  grandes,  que  l'on  puisse  observer  sur  deux 
rayons  vecteurs  opposé». 

Pour  démontrer  cette  proposition,  menons  du  centre  de  l'astre  les  droites 
R',  R"  aux  deux  extrémités  d'un  même  diamètre  de  l’orbe  terrestre,  repré- 
senté par  2 r.  Dans  le  triangle  rectiligne,  forme  par  cos  trois  droites,  nom- 
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morts  V l'angle  il  l'astre  forme  par 
cos  V = 


les  côtés  R’,  R",  on  aura  évidemment 
R-v+R'V  — .jr* 
a R'R“ 


Or  x,  y étant  Ica  coordonnées  de  la  terre  dans  sa  première  poaition  sur 
l’orbite,  ees  coordonnées  deviendront  — r,  — /,  dans  la  poaition  opposée 
On  aura  donc 

IV’  = r'-1  (xx'  H-  yy‘  ) -h  r”, 

R"’  = r*  -+-  a (xx'  -*-•  yj"  ) •+•  r”  i 

par  conséquent 

R”-t-  R*’  = 1 r’-t-ar”, 

R<  R’’  = ( r’  -+  r'*  - 4 r’  r'1  cos*  i'.COs’ (e-  /'); 

ce  qui  donne 

, ,, »')' 

C0S  ( r'  -+-  r”)*  — 4 t*  r"  cos*  i’  cos*  (c  — /') 


L’angle  V étant  toujours  fort  petit,  sa  plus  grande  valeur  répondra  S lu 
plus  petite  valeur  de  cos  V.  Or,  celle-ci  aura  lieu  quand  le  dénominateur  du 
second  membre  sera  le  plus  grand  possible,  c’est-à-dire  quand  on  aura 
cos  y cos(e  — f ) = 0,  OU  simplement  cos  (e  — /’  ) = o,  puisque  /'  est  sup- 


posé invariable.  Celte  condition  donne  r — f'  = ± comme  nous  l’avions 
annoncé. 

Hans  ce  cas,  la  valeur  do  V est  donnée  par  l'équation 


d'où  l'on  tire 


et  par  conséquent 


cos  V'  = 


; ■ -4-  ’ 


sin*  i V 


sur  p 


J V = p ou  V = 


IP 


en  négligeant  les  quantités  du  second  ordre. 

U'après  la  discussion  précédente,  on  voit  que  les  apparences  produites 
par  la  parallaxe  annuelle,  lorsqu’elle  est  sensible,  différent  beaucoup  de 
celles  que  produit  l’aberration  de  la  lumière;  de  sorte  que  ces  deux  genres 
de  variation  ne  peuvent  pas  être  confondus  l'un  avec  l’autre.  On  sentira 
encore  mieux  leur  différence  en  comparant  les  formules  qui  les  expriment. 
Mais  pour  le  faire  commodément , il  faut  rapporter  cellea  de  la  parallavo 
annuelle  aux  coordonnées  procentriqnet,  comme  nous  avons  fait  pour  les 
formules  de  l'aborralion. 

D'abord,  il  n'y  a aucun  changement  à faire  pour  la  longiludo  et  la  lati- 
tude de  l’astre;  comme  elles  ne  différent  des  coordonnées  géocenlriques  que 
par  la  parallaxe,  on  peut  les  prendre  indifféremment  l’une  pour  l'autre  dans 
l’expression  du  rette  parallaxe,  puisque  nous  nous  bornons  aux  premières 
puissances  de  p. 
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Mais,  au  lieu  do  la  longitude  V de  la  terre  yuc  du  soleil,  il  faut  introduire 
la  longitude  0 du  soleil  vu  de  la  terfre.  Cela  est  très-facile;  car  on  a tou- 
jours 

0 = 7T  -4-  v] 


par  conséquent 


v ==  H — 7T. 


En  substituant  cette  valeur  de  e dans  les  expressions  de  la  parallaxe  en 
longitude  et  en  latitude,  elles  deviendront 


1—  v — ^»in(Q  — H 
cos  y 


X 


X'  = — p si  n X'  cos  (8  — /'  ). 


Les  valeurs  l'  et  à',  dans  les  premiers  membres,  peuvent  Mre  considérées 
comme  représentant  le  lieu  réel  de  l'astre.  Or,  en  adoptant  les  mêmes  dé- 
nominations, et  négligeant  l’excentricité  de  l’orbe  terrestre , les  formules 
de  l’aberration  en  longitude  et  en  latitude,  trouvées  dans  la  pag.  38o,  sont 


l _ V = - raVffiffgCg £2,  X — X'=  — 2o',a4G  tin  X'  sin( 8 - P). 

COS  / 

Lej  seconds  membres  de  ces  équations  sont  semblables,  quant  aux  facteurs 
constants;  mais  quant  aux  termes  variables,  leur  forrrto  est  justement  in- 
verse ; de  sorte  que  la  parallaxe  annuelle  sera  la  plus  grande  possible  quand 
l'aberration  aura  sa  plus  pelilo  .valeur,  et  réciproquement.  La  marche 
des  deux  phénomènes  entre  cos  extrêmes  n’est  pas  moins  différente.  Pour 

qu'ils  s’accordassent,  il  faudrait  changer  B en  8 + - dans  l’expression  de 
l'aberration. 

Ce  rapprochement  nous  fournira  tout  de  suite  l'effet  de  la  parallaxe  en 
ascension  droite  et  en  déclinaison;  il  suffira  de  changer  0 en  0 H-  - dans 

les  expressions  de  l’aberration  décomposées  de  la  môme  manière.  On  aura 
donc  ainsi , d'après  la  pag.  38o, 


paraît,  ann.  en  asccns.  droite 


a — az=-j- 


sin  N cos  d’ 


lang  N — 


lang  a * 
cos  « 


paraît,  ann.  en  déclinaison 


. p cos  a sin  d . K,y. 

d — d'  — sin .(0  — n ). 

cos  N' 


tang  N'  — 


sin  a ' cos  w — col  d 1 sin  « 


Dans  ces  formules  il  faut  employer  pour  a'  et  d* , los  éléments  hc- 
liocculriques.  On  obtiendra  leurs  valeurs  en  prenant  pour  V la  longitude 
géocen trique  observée  dans  les  syxygies,  h 1 instant  de  1 opposition  ou  de  la 
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conjonction  de  l'astre,  cl  en  prenant  pour  X'  la  latitude  geoccnlriquc  obser- 
vée dans  les  quadratures,  & ï en  avant  on  en  arriére  de  la  syzygie.  Il  est 

visible,  en  effet,  que,  dans  le  premier  de  ces  points,  on  a / — V,  cl,  dans  le 
second,  i = X',  comme  nous  l'avons  déjà  remarqué  plut  haut.  Avec  les  va- 
leurs de  l'  et  de  i',  l'obliquité  de  l'écliptique  a étant  connue  , on  calculera 
a'  cl  d' par  les  formules  de  la  pag.  77  du  tome  LV.  Ce  seront  les  valeurs 
de  l'ascension  droite  et  de  la  déclinaison  héliocentrique  telles  qu’il  faut  les 
employer.  Quant  à a et  d,  ce  sont  l'ascension  droite  et  la  déclinaison  gèo- 
cculrique  de  l’astre,  corrigées  de  la  nutation  et  de  l'aberration.  Il  est 
visible  qu'il  faut  effectuer  aussi  ces  corrections  pour  obtenir  / et  1 d'après 
les  observations  géocentriques. 

Lorsqu’on  voudra  déterminer,  par  la  méthode  des  licus  absolus , si  une 
étoile  désignée  a une  parallaxe  sensible,  ou  l'observera  le  plus  souvent  qu'il 
sera  possible  pendant  le  cours  entierd'une  année,  puison  calculera  Icsvalcurs 
de  T,  X',  a'  et  <f,  comme  nous  venons  de  le  dire;  et  en  prenant  les  différences 
/ — il  — X',  n — a',  d — d',  entre  ces  éléments  constants  et  ceux  qui 
résultent  de  l'observation  géocentriquo,  on  verra  s'ils  paraissent  éprouver 
quelque  variation  appréciable.  Dans  ce  cas,  la  parallaxe  sera  sensible  ; dans 
le  cas  contraire,  elle  ne  le  sera  point. 

L’effet  de  la  parallaxe  peut  devenir  plus  sensible  sur  un  da  ccs  éléments 
que  sué  un  autre,  à cause  des  facteurs  constants  qui  la  multiplient,  et  qui 
augmentent  ou  diminuent  ton  influence,  l’ar  exemple,  la  parallaxe  de  lati- 
tude étant  exprimée  en  général  par  — psinà'cos(6 — 1'),  on  voit  que 

pour  la  mémo  étoile  elle  atteint  sa  plus  grande  valeur  qnand  0 — l'  — ± 

ce  qui  la  rend  égale  à — psinj';  et  ensuite,  parmi  toutes  les  étoiles,  clic 

ÎT 

atteint  ta  plus  grande  valeur,  quand  X'=-i  ce  qui  la  rond  égale  à p.  Mais 

elle  ne  peut  point  dépasser  cette  limite.  Au  contraire,  la  parallaxe  en  lon- 
gitude ayant  cos  X'  au  dénominateur,  peut  surpasser  beaucoup  p;  et  elle 
croit  à mesure  que  la  latitude  X'  diminue.  Il  semble  même  qu'cllo  devien- 
drait infinie , si  l’on  avait  X'=  ^ , c'est-à-dire  si  l’étoile  était  placée  au 

pèle  mémo  de  l'écliptiquei  Mais  cette  forme  qu’elle  prend  alors  lient  à ce 
que  ces  expressions  ne  sont  qu’approchées,  et  résultent  de  développements 
dans  lesquels  on  a supposé  l — V fort  petit.  Or,  cela  n'aurait  plus  lieu  pour 
une  étoile  qui  serait  située  au  pèle  même  de  l'écliptique,  ou  assez  près  de 
ce  pèle,  pour  que  la  parallaxe  annuelle  p devint  comparable  à cos  À':  car 
alors  la  longitude  héliocentrique  et  la  longitude  géocentriquo  pourraient 
différer  beaucoup  l'une  de  l'autre,  contre  notre  supposition.  On  voit  par 
cette  discussion  qu’il  est  avantageux  de  choisir  des  étoiles  éloignées  de  l'é- 
cliptique, afin  d'agrandir  le  phénomène;  et  s’il  n'est  pas  sensible  même 
pour  ces  étoiles,  ou  devra  en  coacluro  plus  sûrement  encore  que  leur  pa- 
rallaxe ne  peut  pas  être  appréciée.  U'un  autre  côté,  il  faut  choisir  des  étoiles 
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«1 11  i s'élèvent  beaucoup  sur  l'horizon  du  lieu  où  Ton  observe,  alin  d'atténuer 
d'au  tant  plus  les  effets  des  réfractions  et  des  erreurs  accidentelles  qu'elles 
introduisent. 

Quand  on  aura  cru  reconnailrc  dans  les  valeurs  do  l — VrX  — X'y  a — 
d — <t , des  variations  assez  sensibles  pour  qu'on  ne  puisse  pas  les  attribuer 
aux  erreurs  des  observations,  on  comparera  ces  différences  entre  elles  pour 
voir  si  elles  sont  dans  les  rapports  que  leurs  valeurs  exigent.  Cette  confir- 
mation sont  utile  pour  éviter  quelque  cause  d'erreur  accidentelle  et  caduc. 
Alors  on  regardera  comme  connue  la  variation  de  l'élément  où  la  différence 
est  le  plus  sensible;  et  en  l'égalant  a son  expression  analytique,  on  en  tirera 
la  valeur  do  p.  Et,  comme  chacune  des  variations  atteindra  son  maximum 
dans  deux  points  opposés  de  l’orbite , il  faudra  employer  simultanément  ces 
variations  pour  déterminer  p}  afin  de  rendre  leur  valeur  totale  plus  faci- 
lement appréciable  ( * ). 

Lorsqu'on  opère  par  la  méthode  des  lieux  relatifs,  la  seule  qui  jusqu'ici 
ail  incontestablement  accusé  une  parallaxe  annuelle,  les  calculs  peuvent  être 
établis  de  la  mauière  suivante  : 

Soient  S et  A,  fig,  53,  les  deux  étoiles  comparées,  TT,  le  diamètre  de  l’orbe 
terrestre,  compris  dans  le  plan  qui  passe  par  ces  étoiles  et  par  le  centre  du 
soleil,  a et  € les  distances  angulaires  ST  A , ST,  A mesurées  aux  deux  sta- 
tions T et  T,;  a l'angle  au  sommet  du  triangle  TST,,  qui  a pour  base  le 
diamètre  terrestre  et  6on  sommet  à l'étoile  la  plus  voisine  S , c l'angle  ana- 
logue dans  le  triangle  TAT, , qui  répond  & l'autre  étoile  incomparablement 
plus  éloignée  ; L la  longitude  du  soleil  quand  la  terre  est  en  T ; /,  X , 
les  longitudes  et  latitudes  géoccntriques  des  étoiles  S et  A,  à la  même  épo- 
que; R le  tayon  de  l’orbe  terrestre  CT  ou  CT,,  r,  (r),  r',  les  rayons  vec- 
teurs ST,  ST,,  SC.  Les  deux  triangles  SDT, , ADT,  ayant  un  angle  en  L) 
opposé  par  le  sommet,  ont  une  somme  égale  pour  les  deux  autres  angles; 
en  aorte  que 

o = u — 6 -+•  £. 

c est,  par  hypothèse,  une  quantité  très- petite,  qui  échappe  à tous  nos  moyens 
directs  de  mesure  ; par  suite  a a pour  valeur  très-approchée  a — 6. 

L'angle  STT,,  que  nous  appellerons  0,  est  donne  par  la  formule 

(0  cos  0 = cos  X cos  (/  — L); 

011  a donc,  pour  déterminer  les  côtés  r et  (r)  dans  le  triangle  STT,,  les 
deux  équations 

sir»  tx  sin  0 sintr  sin(0-+-a) 

tît  ~ 7>T’  ttt  ~ ï ’ 


(')  Le*  formule»  que  nous  venons  «le  réunir  ont  été  établie»  par  DcUmbre  , le  nio.tr  d'ripo- 
Mtion  c«t  seul  différent.  Clairaul  avait  également  traité  de  la  parallaxe  annuelle  «le»  étoiles 
ilan*  le*  M/moins  de  t' Amdémie  de»  Si  terne*  pour  l'Jçj,  pag.  35î-3«/j;  mai»  son  travail  e*l 
moins  complet  que  celui  de  Detauibic. 
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d’où , ( j>  />,  p‘  clanl  les  parallaxes  relalivn»  aux  distances  (r),  r,  r', 


(*) 

(3) 


K 


(<■) 


_ sin  a 
— a sin  0 ~ 

sin  o 

•i  sin  (0-t-o1) 


'""CO'). 

= lançp. 


. R II  II  . 

Mais  —,  = tang//,  et  — est  compris  entre  et  -•  Or,  quand  les  ob- 
servations sont  faites  dans  des  conditions  convenables,  l’angle  u est  extrê- 
mement petit  relativement  à l'angle  0 , en  sorte  que  les  équations  (a  ) et  (3* 
donnent  pour  (/>)  et  p des  valeurs  sensiblement  égales  ; on  pourra  donc 
écrire  simplement  pour  expression  de  la  parallaxe  annuelle  tnaxima 


(4) 


= {p)=p  = 


siu  U 


p et  cr  étant  exprimés  en  secondes. 

Pour  régler  l’époque  des  observations  qui  serviront  à déterminer  l'angle  a, 
il  ne  s'agit  plus  que  de  calculer  la  longitude  du  soleil  qui  répond  à la  posi- 
tion de  la  terre  en  T.  A cet  eflet,  si  l'on  désigne  par  /',  /'  les  longitude  et  la- 
titude d'un  point  quelconque  du  plan  qui  contient  les  rayons  vecteurs  des 
deux  étoiles  comparées,  par  < l'inclinaison  de  ce  plan  sur  l'écliptique,  son 
équation  sera 

tang  P = tang  i sin  ( L — ; 

et  puisque  ce  plan  passe  par  les  deux  étoiles , 


Par  suite 

(5) 


tan»  Ji  tang  i, 

lan^’1  sin  (L  — /)  sin  (L  — lt) 

r sin  /.  tang  Ü — sin  / tang  /, 

tang  L = ^ ^ ï *—• 

cos  r,  taiij:  à — cos  l long  >, 


Dans  cette  équation,  /,  et  >,  doivent  être  considérés  comme  invariables  , 
eu  égard  à l'immense  éloignement  de  l'étoile  A ; l et  X varient  d'une  quantité 
qui  est  de  l'ordre  de  la  parallaxe;  mais  cette  variation  est  sans  influence  sen- 
sible sur  le  degré  d'approximation  qu'exige  la  rcchcrcho  de  la  longitude  L. 
Un  pourra  donc  faire  servir  à la  détermination  de  tang  L les  longitudes  cl 
latitudes  des  étoiles  A et  S,  calculées  pour  un  même  jour  quelconque  de  l'an- 
née. Puis,  pour  obtenir  avec  quelque  exactitude  les  angles  « et  6,  dont  la  dif- 
férence est  à très-peu  près  proportionnelle  à la  parallaxe  , on  multipliera 
les  mesures  des  distances  angulaires  des  étoiles  comparées,  à des  intervalles 
de  temps  rapproches,  et  également  éloignés,  en  deçà  et  au  delà,  des  deux 
jours  déterminés  par  les  deux  valeurs  de  L. 

On  obtiendra  ainsi  la  parallaxe  p avec  un  certain  degré  d'approximation, 
et  on  pourra  en  déduire  les  longitude  et  latitude  hclioccnlriqucs  de  l'étoile  S 
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par  les  formules  analogues  à celles  établies  au  commencement  de  celte  Note  : 

sin  ( / — L) 


(6) 

(7) 


l'-l-p' 

CO»  » 

' — / —p  sin  i co»  (/ — L). 


Pour  s'assurer  üc  l'exactitude  du  premier  résultat  obt.enu,  ou  pour  le 
corriger,  il  importe  de  rechercher  comment  doit  varier  la  distance  angulaire 
des  deux  étoiles  S et  A avec  la  position  de  la  terre  dans  son  orbite,  et  d’in* 
troduire,  dans  tes  relations  algébriques  que  fournit  la  géométrie,  les  nom- 
bres donnés  par  la  suite  des  observations  continuées  pendant  toute  une  an- 
née. Appelons  p cette  distance  angulaire,  mesurée  de  la  terre,  nous  auruns 
en  coordonnées  géocentriqnes 


cos  p = cos  / cos  l cos  / , cos/,  cos  i cos  A,  sin  / sin  I,  -+-  sin  A sin  A, , 
équation  qui  peut  être  mise  tous  la  forme 


6in*  i p =sin’  ; { A — A,)  -+-sin*  — /,  ) cos  A oos  A,  ; 


ou  , en  substituant  les  petits  arcs  h leurs  sinus , 


j>*  — ( J — A,  ('/  — /,  )’  co»  A cos  A,. 
Mais,  par  les  premières  formules  de  cette  note, 

,_r— 

co»  X 

).  — X = — p sin  y eos  ( V — L). 


Substituant  ces  valeurs  dans  l'expression  primitive  de  p’,  et  remplaçant  > . 
par  y dans  le  dernier  terme  , il  vient 


),  — j>  sin  y cos  (/'  — L) 


- /, 


— P ■ 


sin  ( l ' 


(J'-L)V 

I COS  A 

08  À J 


Ici  lx  et  >,  peuvent  être  considérés  comme  des  coordonnées  hcliocentri- 
ques,  puisque  Pétoilc  A , par  hypothèse,  n'a  pas  de  parallaxe  appréciable. 

Développant  les  carrés,  et  négligeant  les  termes  qui  contiennent  p h la 
deuxième  puissance, 


p*  =s  ( y - X%  )l  ■+■  (/'  — /,)*  cos  y cos  ; 


‘ ^ L-f- (/' — /,)  cos),  sin(/'— L)  J* 


Les  deux  premiers  termes  qui  composent  la  valeur  de  p*  sont  constants, 
cl  la  racine  carrée  de  leur  somme,  que  nous  appellerons  y , répond  à la  dis- 
tance  angulaire  héliocentrique.  Les  deux  derniers  termes  peuvent  cire  con- 
tractés en  un  seul,  d'une  manière  commode  pour  le  calcul  logarithmique, 
par  l'adoption  d'un  angle  auxiliaire  constant  C,  tel  que 


tang  ( ’ = 


( y *—  ) sin  )' 

( /'  — /,  ) cos  >, 
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On  aura  alors,  dans  cos  conditions., 


(8) 


P*  = X*  — ip 


(/'->,)  CO» 
cos  C 


^sin  |c+l'— L.J. 


Telle  est  l'expression  approchée  et  réduite  de  la  distance  angulaire  ^co- 
con trique  des  deitx  étoiles,  en  fonction  do  leurs  coordonnées  hclioccntriques 
et  de  la  longitude  variable  du  soleil  , qui  détermine  la  position  de  la  terre 
sur  son  orbite.  Elle  acquiert  scs  valeurs  niaxima  cl  minima  aux  extrémités 
du  diamètre  do  l'orbe  terrestre,  qui  répond  aux  deux  valeurs  de  L fournies 
par  l'équation 


(9) 


tang  (f'  — L)  = 


( /'  — /,  ) cos  J, 
(à'  — J, ) sin 


Il  y a un  autre  diamètre  de  l’orbe  terrestre , aux  extrémités  duquel  les  va- 
leurs des  ç>  sont  égales  entre  elles  cl  à la  distance  angulaire  béliocentriquc. 
Il  est  donné  par  l’équation 


(10) 


tang  (/'  — L)  = 


(>’  — /,)  sini' 
(/'-/,)  cos  V 


c’est-à-dire  qu'il  est  perpendiculaire  au  diamètre  déterminé  par  l'équa- 
tion  (9}. 

Do  l’équation  ( 8 ) on  tire 


(•>) 


P = 


1 ( V — /,  ) cos  à, 
cos  C 


(x  + pHx-p) 


sin  (C+i’-L) 


Si  Ica  observations  étaient  parfaites,  en  introduisant  dans  celle  formule 
Ica  groupes  des  valeurs  correspondantes  de  p et  do  L,  on  devrait  trouver 
pour  p une  valeur  constante. 

Lorsqu’on  répétant  les  observations  cl  Ica  calculs  sur  une  nouvelle  étoilo 
de  comparaison  B,  on  trouvera,  dans  les  deux  cas,  des  résultats  assez  réguliers 
et  suffisamment  concordants,  on  sera  en  droit  d'en  conclure  non-seulement 
l'existence  d’une  parallaxe  sensible  pour  l'étoile  S,  mais  môme  la  valeur  ap- 
prochée do  cotte  parallaxe.  Toutefois  cet  accord  est  nécessaire,  car  la  mé- 
thode ne  donne  en  réalité  qu’une  parallaxe  relative.  Supposons  eu  effet  quo 
le  calcul  des  formules  (i),  (4)  et  (S)  pour  la  a*  étoile  de  comparaison  Bail 
donné  pour  )n  parallaxe  de  l'étoile  S une  valeur  /*,  sensiblement  différente 
de/»,  cl  qui  d’ailleurs  satisfasse  assez  bien  à la  série  annuelle  des  observa- 
tions. Nous  devrons  en  conclure  que,  pour  l’étoile  A ou  pour  l'étoile  B,  la 
quantité  s de  l'équation 

u = « — 6 -+- 1 

n'est  pas  négligeable;  et  il  sera  probable  que  celle  quantité  est  surtout  sen- 
sible dans  les  observations  de  l'étoile  quo  les  formules  représentent  le  moins 
bien.  Admettons  quo  ce  soit  le  cas  de  l’étoile  B : B devra  avoir  une  parallaxe 
appréciable.  Nous  pouvons  la  calculer  duns  l’hypothèse  où  la  valeur  exacte 
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de  la  parallaxe  üc  S sérail  p.  En  efTel 

« = ci  ( « — 6)  = *a//sin0  — (a  — 6); 

rc  qui  donne  t en  nombres.  Mais,  pour  l'étoile  B ainsi  que  pour  l'étoile  S , 
on  a 

cos  S,  = cos  J,  cos  ( /,  — L), 

il 'où 

sin  0„ 

puis 


Pt  = 


a sin 


Au  moyen  de  celte  valeur  p,  on  calculera , comme  précédemment , I*]  et  i' , 
Alors,  dans  la  formule  générale 

P*  = (A  — Ü,)* -t-  (/—/,)*  cos  ; cos  Jt, 

on  pourra  remplacer  les  coordonnées  géocenlriqnc*  par  les  coordonnées  hé- 
lioccnlriques,  et  il  viendra 

p’  = — p sin  t!  cos  (/'  — L)  -9-p,  sln  X'7  cos  ( — L )j 

[slnff'  — L)  sin  (f  — L)T 

P-r  -p 7 h p, h-, 

Effectuant  les  carrés,  négligeant  les  termes  du  3e  ordre  et  posant 

« ^ p -p -Pt.  x'  = ( p - )'+ (.p -p,  y «O»  y co.  v 

(P  - /)sin  y 


cos  X'  cos  y 


on  a simplement 

(•’)  9 


•ang  C — y — f „ > 

\ j 2 

[V  — f ) COS  i'  r y 

= **  - îs>  cos  C 1 ,in  [C+  ''  - LJ- 


Cette  équation  ne  diffère  de  l'équation  (8)  quo  par  la  substitution  d’une  pa- 
rallaxe relative  è une  parallaxe  absolue , et  sa  discussion  conduit  aux  mêmes 
conséquences  géométriques. 

Les  équations  (8)  et  (ta)  fournissent  un  moyen  exact  et  expéditif  d'appré- 
cier la  bonté  des  observations  et  da  les  corriger.  Si  l'on  prend  pour  abscisse  le 
temps  exprimé  en  jours,  et  pour  ordonnée  la  distance  angulaire  exprimée  en 
secondes,  qui  correspond  k chaque  jour  d’observation,  les  extrémités  des  or- 
données seront  placées  sur  une  courbe  qui,  dans  l'intervalle  de  36ï  jours, 
aura  nécessairement  la  forme  indiquée  fig.  54-  Par  conséquent,  les  observa- 
tions, construites  avec  des  coordonnées  de  cette  espèce,  devront  être  groupées 
de  telle  sorte  qu'on  puisse  faire  serpenter  uno  pareille  courbe  au  milieu 
d'elles  ; cl  la  courbe  qui  s’écartera  le  moins  de  leur  position  moyenne,  sera 
aussi  celle  qui  les  représentera  le  mieux. 
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Nous  allons  appliquer  ces  différentes  formules  ot  considérations  aux  ob- 
servations de  Bessel,  corrigées  par  lui-mémc  des  influences  de  la  température, 
de  la  réfraction  , de  l'aberration,  de  la  précession,  de  la  nutation  et  des 
mouvements  propres.  Pour  mieux  nous  faire  comprendre,  nous  nous  ai- 
derons tout  d'abord  des  fg.  55  et  56. 

Dans  la  Jig.  55,  T est  le  centre  do  la  terre  à une  époque  donnée,  T E A le 
plan  de  l'écliptique , Y Q A le  plan  de  l'équateur,  S est  le  point  milieu  de  l'é- 
toile double  dite  6ic  du  Cygne  ( Orte  der  Mille  von  6i  Cygni)y  auquel  sont 
rapportées  les  distances  angulaires  variables  des  étoiles  A et  B La  ligne  de 
repère,  qui  sert  à fixer  les  angles  de  position  mesurés  par  l'héliomèlrc , est 
dirigée  suivant  SP  vers  le  |»élc  nord  de  l'équateur.  En  suivant  nos  notations 
habituelles , 

ïM,  d = SM , w = PP'. 

( / = a jt  — v N , ü =SN. 


* A 


T D, 
TF, 


*B 


j 

( 


d, , = AO, 
X,  = AF. 


Dans  la  fig.  56,  C est  le  centre  du  soleil,  TOT,  lorbitc  terrostre,  S'  le  lieu 
vrai  tic  l'étoile  S,  c’est-à-dire  le  point  de  la  sphère  céleste  où  un  observa- 
teur, placé  au  centre  du  soleil,  rapporterait  l’étoile,  qui,  du  point  T centre 
•le  la  terre , est  vue  en  S.  S' S est  ainsi  l’eflel  de  la  parallaxe.  On  a 


*S 


/ = an  — r N, 
r = u-  r'N', 


U=SN,  long  O = L = Y L. 

y = s'N'. 


* * 


* B 


Avant  d’entrer  dans  aucun  détail,  nous  présentons  le  tableau  des  données 
■pii  serviront  de  base  à nos  calculs. 
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Tableau  des  distances  angulaires  des  étoiles  A et  B au  point  S , milieu  de  la 
61  'du  Cygne,  et  des  angles  moyens  de  position  des  étoiles  A et  B ( *). 


1 

* B 

o 

3 

o 

c- 

o 

2. 

DATES  OU  OHIIVAT 

DIITABCE 

angulaire. 

? 

AI*C  Lt  MO  T El* 

île  position. 

f 

2Ç 

B 

a 

0 

» 

0" 

û. 

a 

ji 

dates  de*  omkkvat. 

DISTANCE 

angulaire. 

9 

ANGLE  NOTEE 

de  position.  j 

usuelle*. 

ord 

ann. 

usuelle». 

ord. 

ann. 

1837 

m 

I 

Août  18 

u3o 

462,050  ■ 

l 

Août  16 

JJ 

706,572 

B 

'9 

a3z 

' ,6'9 

2 

18 

9 

434 

H 

30 

a3a 

Û93  | 

3 

'9 

23 1 

783  i 

Kl 

28 

240 

726 

\ 

30 

332 

684 

5 

3o 

242 

94»  ' 

0 / * 

201.28.31,8 

5 

28 

240 

147  ' 

0 / H 

lOf)  2(>.3<),(> 

6 

Sept . 4 

347 

912  i 

6 

3o 

242 

4«4 

7 

8 

35 1 

84' 

7 

Sept.  4 

247 

373  1 

3 

9 

252 

597  1 

8 

9 

25a 

65o 

9 

I 1 

254 

633 

9 

" 

254 

236 

O 

'4 

a58 

779 

IO 

'4 

257 

567 

1 1 

30 

263 

Ü03 

1 1 

30 

263 

r>94  \ 

13 

33 

266 

814 

13 

23 

266 

5.7 

i3 

34 

267 

591 

i3 

24 

267 

354  / 

'4 

Ocl  1 

274 

614  | 

'4 

Oct.  1 

274 

547 

109.22.  0,6 

i5 

3 

275 

760 

i5 

3 

275 

44’ 

lG 

16 

289 

708 

l fi 

■6 

289 

467 

1 

El 

28 

3oi 

5|3  1 

'7 

28 

3oi 

310 

Nor.  33 

326 

395 

18 

NoV.  23 

326 

• 86 

ü 

Dcr  1 

335 

331 

'9 

Déc.  1 

335 

367  \ 

30 

3o 

364 

233 

30 

•7 

35 1 

176 

31 

3i 

365 

3o6 

31 

3o 

364 

400 

1838 

23 

3t 

365 

188 

33 

Janv.  8 

8 

■ 68 

1 

1858 

33 

10 

IO 

226 

23 

Janv.  5 

5 

172 

*4 

■ 6 

l6 

.75 

■24 

6 

6 

I l6 

> 109  12  4« ,-i 

9.5 

■7 

'7 

ce 

4 2oi.2g.3t, a 

25 

8 

8 

238 

1 

96 

30 

30 

113 

1 

26 

10 

10 

126 

1 

WSÏ 

Fév.  1 

32 

49' 

1 

27 

>4 

• 4 

5.944 

I 

5 

3G 

620 

1 

28 

'7 

■7 

6.181 

10 

4* 

48 

1 

?9 

20 

30 

3l2 

Mai  3 

133 

675 

1 

1 

3o 

Fév.  1 

32 

>99  \ 

1 

(*)  Ce  tableau  de»  observation»  faites  par  un  observateur  très-cjorcc,  très-habile  et  sincère, 
prouve  combien  est  peu  fondée  la  prétention  de  quelques  astronomes,  de  répondre  d’un  diiième 
,1c  seconde  dans  les  distances  angulaires  mesurées  avec  l’héliomètre,  ou  avec  le  micromètre  à 
double  image 
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1 

OKCLlXAttOtt- 

d 

DISTA3CV  tXCOtAllt. 
? 

»KOLI  DE  rOMTIO.'f. 

i 

1 

3i4»5V45’,g 

•+■  fa' 

U 

• 

» 

» 

7'4>'.a6 

ioi03o'  9" 

» 

» 

it'46",i3 

ioy°  aa'  40" 

Obliquité  apparente  de  l’écliptique  u = r3°  *•}'  fa'  ,1 . 


T.  v. 


32 


Digitized  by  Google 


4^8  ASTRONOMIE 

Les  observations  des  distances  angulaires,  pour  les  étoiles  A et  B,  sont 
graphiquement  représentées  sur  les  fig.  5j  et  58,  et  nous  y avons  tracé  les 
courbes  des  observations  corrigées,  conformément  à la  méthode  exposée 
ci-dessus.  Ce  sont  les  nombres  résultant  des  courbes  admises,  que  nous 
regardons  maintenant  comme  les  données  de  l'observation. 


Calculs  relatifs 

Des  données  relatives  h l'ascension  di 

pour  les  longitude  et  latitude  de  l'étoile  : 

* 

a — in  — ïM  = 3i4°  54’  45",  90 
d — SM  = 4-  37®  57' aa", 90 

u s=  PP'  = ï3*17'  47",  'O 

r< 

1 — 7it  — ïN  = 334°  2<>' 57*,  51 1 

2 = SN  = 5i»5i'45",472 

Au  i*r  janvier  i838  \ ? — *' 


à l’étoile  A. 

oile  cl  h la  déclinaison,  on  déduit, 

>(•): 

fog  — ainn  = T.85oi4  53391  * 

log  cos  n = 1 .84^82  a65o3 
log  — tang  a — o.ooi3a  26809 

log  sind  = T. 78891  82707 
log  cos  d = 7.8987903724 
log  tang  d = 7 .89212  789S3 

log  sin  u = 7 . 6ooo5  55638 
log  cos  u = T.gôaîi  93496 
log  laug «a  = 7.637.53 62 1 42 

log  — sin  / = 7.63637  oç,o33 
log  cos / = 7.9549}  16102 
log  tang  / as  7, 681 42  92930 

log  sin  X — 7.89571  G6279 
log  cos  X = 7,7(1067  14160 
log  tang  à = o 10.204  5a  1 19 

A = 7'4i",a6, 

-H  MSA  ss  aoi°3o'9". 


Avec  les  éléments  qui  préoèdent,  on  peut  calculer  /,  ot  2,  pour  l'étoile  A- 
On  a 


sin  NSM  = 


sin  si  coi  / 
cos  d 


NSA  = NSM  4-  MSA  = NSM  4-  i - tt  = 48° 3,'  5o",u,6, 
S = P'  SA  = * - NSA  = i3t« a5' 9', 804 , 

P'S  = - - A = 38° 8'  i4\  5a8. 

a 


(*)  Le»  différence»  qu’il  s'agit  d’apprécier  étant  très-petite»,  on  ne  peut  arriver  à un  résultat 
suffisamment  eiact  qu*en  faisant  usage  de»  Table»  de  logarithmes  à lu  décimale»,  et  en  ne  né- 
gligeant pa*  femplot  de»  partie»  proportionnelle».  Non*  nous  tomme»  -servi  de  l'édition  de» 
Table»  d«  Vlarq,  donnée  par  Véga  ; Lrip-dg,  i-cgj. 
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l)s«s  le  triangle  P'  SA 

A - P' 


Ung 


3 

A-t-P' 


, . lin  J ( I” S — p ) 
: COt  ; S ■ ü Y 


sin  ; (P'S-t-  p) 

-.P*  . ,ccosi(P'S-P) 

ung  __  = cot  j S — , 


cos  A,  = 


d’ailleurs  t — /, 
Par  suite 


-V. 


sin  S cos  A 

nX~ ' 


A = 48027'3o',738 
P’=  s'ig'.oaa 


4w 


/,  = tr  — Y B = 334°  « 1 ' 38"  » 479 


A,=  BA  = 5i°46'3g*>9;i) 


log  — sin  /,  = t,6388i  364>6 
ioe  cos  i,  = 1,95437  43970 
log  tang  /,  = l ,68443  91447 

log  sin  4,  = 1 ,89519  58544 
log  cos  A,  =s  1,7914894781 
log  long  A,  = 0,1037063763 


Les  calculs  sont  eiacts  à un  ccntiime  de  seconde  près,  ainsi  qu’on  peut 
s’en  assurer  par  l’équation  de  aérification 


p’  = ( A — A, cos  A cos  A, , 

p,  A — A,  et  l — I,  étant  esprimés  en  secondes. 

Nous  pouvons  maintenant  obtenir  les  valeurs  de  L définies  par  la  for* 
mule  (5;  : 

_ j -910  56' 59',  9°* 13  janvier  ) 

j 1 1 a°  56'  59’,  90a 1 5 juillet  i 

Puis  9 de  la  formule  (1), 

9 =6a°24'  ■ 4’, >99- 

Mai»;  d'après  le  tableau  dea  observations  corrigées, 

au  i5  juillet p = b = 7'4i",89- 

au  i3  janvier p = 6 = 7' 4*”» 

Donc 

a = « — 8=  o",6s, 

et  par  la  formule  (4), 

P = 0",  34979. 

Toile  est  la  valeur  de  la  parallaxe  annuelle  maiima,  donnée  par  les  ob- 
servations faites  aux  extrémités  du  diamètre  de  l’orbite  terrestre,  compris 
dans  un  même  plan  avec  les  étoiles  comparées. 

Connaissant  la  parallaxe,  il  est  facile  de  déterminer  les  coordonnées  hé- 
liocentriques  de  l’étoile  S par  les  formules  (6)  et  (7),  en  y faisant 

L = a8o°42*  1 iV  ; 

c’est-à-dire,  en  prenant  pour  L la  longitude  du  soleil  au  Ier  janvier  t838- 

3a. . 
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On  obtient  ainsi 

F = 334°  30’  57',  <(87 

A'=  5i«5l'44\G35 
/'—/,  = 559”,  5o8  1 


J'  - y-  3o5",  686 


X = 4G'”-r>79 


<:=  34»  46’ 53*,  307 

C + l'  — 36g”  7’5i*,344 


log  si  11  A' = r. 8y57>  689G5 
log  cos  1'  = 1 . 79067  09789 
log  iang  o.  îoSoJ  59176 

log  ( A'  — A,)  sin  A'  = a.38o99^44^5 
l"C  ( r - I,  ) c°“  y.  = a . 53919  57787 
log  tangC  = ï.  84 169  (56668 
log  co» C = 1 .iji45t  95688 


log 


a {F  — I,  - ro»  i 
co»C 

. (<*—  /,)eo» 3, 
co»  C 


= a.ysSSoGaoStv 

= 843,959 


log  a/> 
ip 


( F — l , ) co» 
co»  C 

(/'  — /,  1 cos  à, 
co»  C 


= 3,4696187717 
= 394,863 


Le  calcul  de  l'équation  (9)  fournil  pour  les  valeurs  de  L qui  réponderH 
au  maximum  et  au  minimum  de  ç?  : 


t _ 1 99* 7' St",  344  - • 
( ’ I 379»7’5.*,  344  .. 

Enfin  IVquation  (10)  donne 

j 90  7'  5i*,3'|i 

1 i8.,o,'5i",344 


i*r  juillet,  i 461”,  899  ma*. 

3i  deeembre.  ^ i 46t*,a6o  min. 


3o  mars. 
3 octobre 


X — 461*, 579  moy. 


Le»  observation»  satisfont  à ces  quatre  conditions  jusque  dan»  les  cen- 
tièmes de  seconde;  il  est  dès  lors  inutile  de  poursuivre  le  calcul  des  équa- 
tioDS  (8)  et  (11).  On  peut  conclure  de  là  avec  une  grande  probabilité  que 
l'étoile  S a une  parallaxe  de  o*,35o,  ou,  au  moins,  que  1a  différence  de  p*- 
rallaiedes  étoiles  S et  A est  de  o*,35o. 


Calculs  relatifs  à l'étoile  B. 


On  obtient  les  longitude  et  latitude  de  l'étoile  B par  le  calcul  du  trian- 
gle P' SB  (Jig.  55),  qui  est  entièrement  analogue  au  triangle  P', SA. 

Au  i,r  janvier  t838,  d’après  les  observations, 

p = SB  = u’46",i3  = 706",  i3, 

<P  = it  — MSB  = 109033' 40'. 


(*)  Pour  bien  romp rendre  le*  valeur»  «le  L qui  vont  comparer»  oui  Table»  du  nolril,  il  faut 
remarquer  que  toute»  le»  observation»  ayant  été  rapportée»  k l’époque  du  i>»  janvier  »8*8.  le» 
longitude»  ont  dft  être  également  rapportée»  à la  même  époque.  U’ailleur»,  l’heuri*  de*  observa- 
tion* faite*»  Kurnigsberg  n'étant  pa » donnée,  nou*  avou»  pu  légitimement  faire  «Mge  de»*Iablc« 
«les  longitude»  du  tuleil,  calculée»  pour  midi,  temps  moyen  de  Paris. 
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Lr  calcul  donne 

NSBs=MSB-NS\l=  43°3a’38\8o4, 

S=P'SB  = i36°î7'ai",i96, 

F'S  = 38°  8't4\5a8, 

B = 43°  22' 21' ,783, 

P'=  i3'  5” ,048, 

log  - fin  /,  = 7.63979  71944 

I,  = 334°  7'  5a*  ,a83  log  co»  /,  = 7.95414  37833 

log  — ung  I,  = 7.68565  34111 

log  »in  J,  = t.  89486  71114 

J,  = 5i°43'  ia',9io  log  eos  A,  = 7.79204  24265 

log  taug  A,  = o 10281  48849 


Avec  ces  éléments  on  peut  ohlonir  les  valeurs  de  L définies  par  la  for- 
mule (5)  : 

1 _ i 297°34'  it»"i8t8 i8janvier, 

— ( 117034'  10', 818 au  juillet; 

puis  9 do  la  formule  (1)  : 

9 = 6o*at' 18" ,55g. 

Mais,  d’après  le  tableau  des  observations  corrigées, 


Donc 

et  par  la  formule  (4) 


au  an  juillet  y = * = 706',  535, 
su  18 janvier  ç>  = C = 706*, o85. 

ci  — « — 6 = 0',  45o  , 

p = 0,25889. 


Cette  valeur  de  la  parallaia  de  l’ctoile  S est  notablement  inférieure  6 celle 
que  nous  avons  déduite  des  observations  de  l’étoile  A , observations  dont  la 
série  est  aussi  bien  représentée  que  possible  par  notre  formule  (8).  Nous 
allons  chercher  si  la  différence  des  résultats  ne  tiendrait  pas  k ce  que  l’é- 
toile B aurait  elle-même  une  parallaxe  sensible. 

L’équation 


« = 2p  sin  9 — (a  — 6)  = 2 .0" ,34979 sin  Go°ai'  18', 55g  — o',45 
donne 

< = o”,  1 58. 


De  l’équation 

cos  9,  — cos  A,  cos  ( /,  — L ) 

on  tire 

9,  = 6o°9'  3a', 429,  log  sin  6,  = 1 .9382a  42612; 

puis 


P 1 = 


a sin  0, 


0,09109. 


A l aide  de  cette  valeur  p,,  on  peut  déterminer  les  coordonnées  hclioccntri- 
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■lues  Je  l'étoile  I!  par  les  formules  (6 } el  ( J ),  cl  on  trouve 


/;  = 334»  7'5oV,oi 
V = 5i°43'ia",953 


log  sin  i'  = 1.8948671829 
•°C  «ot-i',  = T. 79104  i3i  19 
log  tang/j  =1  o.  1028a  48710 


/’-f  =7Ü5\S8(i 

y—y,  = 5 13', 681 
. y 

x = ;oG",36i 


C = 3</>38'38',78g 
C -+•  1'  = 373°  5g'  36", 776 


o>  =/»  — />,=  o',o587. 


log  (/  — ) sin  i'  = a.6o5564g(>  >3- 

log  {V  — tf  ) cos  = 2.68713  60471 
log  long  C — T.91S31  89191 
log  coi  C — i . 8865o  33o58 


{1‘  — e,  ) cos  X'7 


cos  C 

2(1' 

— t ) cos  y 

i 1 » 

cos  C 

(<* 

— P ) COS  /' 
7 1 1 

P 

cos  £J 

(«'- 

- ( ) COS  A 
7 J 7 

cosC 

— 3. 1017617371 
= 1264,046 


= 2.5i4ô3  91658 
= 317,009 


Pour  les  valeurs  de  L qui  répondent  au  maximum  et  au  minimum  de  y, 
on  a 

. _(  io3°59'3G',77C...  6 juillet. ..  _ ^ 7o6".59i  max. 

— * i83°  59'36',776. ..  4 janvier..  ^ i *o6",ii9  min. 

Enfin,  pour  les  valeurs  de  L qui  répondent  à la  valeur  moyenne  de  9 , on  a 


. ( i3°5j)'  3Ci",77<).  . . 

— I i93°59'3,i',77C.  . 


4 avril, 

7 ociobrc. 


2 = 7ofiff,3Gi  moy. 


On  voit  immcdiutcmenl,  sur  la  fy.  58,  que  l'hypothèse  d'uue  parallaxe  de 
ov,°9  pour  l'étoile  II  satisfait  mal  aux  observations,  puisqu'elle  donne  nais- 
sance à la  courbe  à traits  discontinus.  L'hypothèse  d'une  parallaxe  insen- 
sible n'y  satisferait  pas  beaucoup  mieux,  puisqu'elle  donne  naissance  à la 
courbe  ponctuée.  La  marche  des  observations  étant  d'ailleurs  asscx  régulière 
el  pouvant  s'accorder  au  sens  que  réclame  le  mouvement  de  la  terre,  si  on 
déplace  l'époque  de  45  à 5o  jours,  ainsi  que  l'indique  la  courbe  à trait 
plein,  on  serait  tenté  de  croire  que  les  observations  de  l'étoile  B ont  été 
imparfaitement  corrigées  de  reflet  de»  mouvements  propres. 

Notre  dessein  , bien  onlcudu , n'a  point  éü  ici  de  discuter  les  observations 
do  Bcsscl , mais  simplement  de  moutrer  qu'on  peut  rattacher  à un  calcul 
fort  simple  cl  très  clair  les  observations  laites  par  l'ingénieuse  méthode 
d'Hcrschcl. 
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NOTE  I. 

Calcul  numérique  des  passages  de  Vénus  et  de  Mercure 
sur  le  disque  du  soleil . 

La  méthode  que  je  rai»  exposer  ici  est  empruntée  à Dclambre , qui  en 
a fait  une  application  détaillée  au  passage  do  Mercure  du  7 mai  1799  (18  flo- 
réal an  VI).  Son  travail,  modèle  de  clarté  et  de  simplicité,  est  inséré  an 
Ionie  111  des  Mémoires  de  r Institut  national  (prairial  an  IX).  Le  lecteur  y 
trouvera  toutes  les  instructions  pratiques  qui  lui  seront  nécessaires  pour  ox- 
traire  des  Tables  astronomiques  les  données  préalables  que  le  calcul  exige, 
et  que  je  supposerai  ainsi  obtenues.  Je  n'aurai  donc  qu'à  montrer  comment 
il  faut  s'en  servir  pour  résoudre  le  problème  qui  va  nous  occuper. 

l&  première  chose  à faire  dans  cette  recherche,  c'est  de  déterminer  tontes 
les  circonstances  du  passage,  pour  le  centre  de  la  terre.  Si  la  parallaxe  du 
soleil  et  celle  de  la  planète  étaient  milles,  ces  circonstances  seraient  les  mô- 
mes pour  le  centre  et  pour  un  point  quelconque  de  la  surface  terrestre.  La 
différence  est  donc  de  l'ordre  des  parallaxes,  puisque  celles-ci  sont  toutes 
deux  fort  petites.  Les  déterminations  relatives  au  centre  de  la  terre  peuvent 
être  regardées  comme  des  résultats  déjà  très -approchés  , auxquels  il  suffit  de 
faire  des  corrections  fort  petites  pour  les  transporter  aux  différents  lieux  d'ob- 
servation. Or,  pour  ce  premier  cas  très-simple,  voici  la  marche  qu'il  faut 
suivre. 

D'après  l'élude  purement  expérimentale  que  nous  avons  déjà  faite  de  ces 
phénomènes,  pag.  t/5-i  »5,  les  périodes  qui  les  ramènent  font  connaître  par 
avance  l’année,  le  jour,  cl  même  approximativement  l'heure  auxquels  s'opé- 
rera le  passage  que  l'on  veut  observer.  Avec  ces  indications,  les  Tables  du 
soleil  et  de  la  planète,  supposées  exactes,  achèveront  de  fixer  par  un  calcul 
facile  l'instant  précis,  où  le  centre  de  la  planète  projeté  sur  l'écliptique, et  le 
centre  de  la  terre,  se  trouveront  ensemble  du  même  côté  du  soleil,  sur  une 
même  droite  menée  du  ceulre  Je  cet  astre.  Ce  sera  l'instant  de  la  conjonction 
hé/iocentr ique.  Soient  à cet  instant  / la  latitude  géocentrique  de  la  planète 
prise  comme  positive  au  nord  de  l’écliptique,  ni  et  n ses  mouvements  horai- 
res géocentriques  en  longitude  et  en  latitude,  et  m'  le  mouvement  géocon- 
trique  du  soleil  en  longitude.  Toutes  ces  quantités  se  déduiront  des  Tables, 
n devra  être  pris  comme  positif,  si  le  mouvement  en  latitude  qu’il  repré- 
sente élève  la  planète  vers  le  pôle  boréal  de  l'écliptique;  et  comme  négatif, 
s'il  la  dirige  vers  le  pôle  austral.  Nous  attribuerons  le  signe  positif  au 
mouvement  de  longitude  m'  du  soleil  qui  est  toujours  direct,  et  nous  régle- 
rons sur  colle  convention  le  signe  de  m,  le  faisant  positif  si  le  mouvement 
géocentrique  de  la  planète  est  direct,  négatif  si  ce  mouvement  est  rétrograde. 
Ce  dernier  cas  a toujours  lieu  dans  les  passages  de  Mercure  eide  Vénus. 
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Os  définitions  étant  établie**,  désignons  par  -I-  < un  nombre  indéterminé 
d’heures  solaires  moyennes,  postérieures  h la  conjonction,  t devant  être  fait 
négatif  si  clics  lui  sont  anterieures.  En  supposant  / assez  petit  pour  que  les 
mouvements  horaires  m,  m'  puissent  être  étendus  jusque-là  sans  une  sensi- 
ble erreur,  la  latitude  géoccntriquc  de  la  planète  à celte  nouvelle  époque 
sera  analytiquement  À -h  ni.  Sa  différence  de  longitude  géoccntriquc  avec  le 
soleil,  qui  était  nulle  dans  la  conjonction,  sera  analytiquement  (m-in')t. 
Nommons  alors  A Tare  de  la  sphère  céleste  qui  mesure  la  distance  angulairo 
actuelle  du  centre  du  soleil  au  centre  de  la  planète  vue  de  la  terre.  Les  trois 
arcs  i -*-«/,  (m  — m')t,  A formeront  un  triangle  sphérique  dont  A sera 
l’hypoténuse;  et  les  trois  côtés  de  ce  triangle  étant  fort  petits,  on  pourra 
le  traiter  comme  rectiligne,  ce  qui  donnera 

( ni  — m')*  /*-+-(>•+-  ni)*  = A*  ; 

dans  celte  approximation,  le  lieu  géoccntriquc  de  la  planète  à l’instant  t sc 
trouve  rapporté  à deux  coordonnées  rectangulaires  ayant  leur  origine  au 
centre  mobile  du  disque  du  soleil.  L’une,  À -h  ni  t représente  anatytiquemeni 
l’élévation  apparente  de  la  planète  au-dessus  de  ce  centre  vers  le  nord.  L’au- 
tre, (m  — m')  it  représente  analytiquement  l’écart  de  la  planète  à l’orient  du 
même  centre.  Le  rapport  de  ces  deux  coordonnées  étant  constant,  il  en  ré- 
sulte que  pendant  le  temps  /,  que  l’approximation  embrasse,  la  planète  dé- 
crit sur  le  plan  du  disque  solaire  une  iigno  droite,  dont  l’ordonnée  centrale 
est  à y et  dont  l’inclinaison  a sut  l'écliptique,  étant  mesurée  de  l’orient  vers 
le  nord  , est  déterminée  analytiquement  par  l’expression  suivante  : 


tang  oc  = 


Dans  les  applications,  m sera  toujours  négatif,  par  conséquent  le  signe  de 
tang  oc  sera  toujours  contraire  à celui  de  n.  Si  n est  positif,  tang  a sc  trou- 
vant négative,  l’angle  oc  sera  obtus,  et  la  droite,  optiquement  décrite  par  la 
planète  sur  le  disque  solaire,  sera  dirigée  relativement  à l’écliptique  comme 
le  représente  la  fig.  59.  Si  «est  négatif,  tang  a devenant  positive,  l'angle  oc  sera 
aigu  y et  la  droite  on  apparence  décrite  sera  dirigée  comme  le  représente  la 
fig.  Go.  Quant  à la  position  absolue  de  celte  droite  sur  le  disque  solaire,  elle 
dépend  de  la  grandeur  et  du  signe  qu’aura  l’ordonnée  centrale  ) , représentée 
par  OV0  dans  nos  figures,  où  elle  est  supposée  positive. 

SI,  dans  l’équation  que  nous  avons  formée  d’abord,  011  remplace  m — m' 

par  son  expression  équivalente,  — - — » elle  prend  cette  forme  : 

lungoc  r 

«*  t’  + ais  sin*  oc.  / =1  ( A1  — à*)  sirr  « , 


et,  en  la  résolvant  par  rapport  à /,  elle  donne 
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D'après  les  conventions  que  nous  avons  faites  , les  valeurs  positives  île  t se- 
ront postérieures  à la  conjonction,  et  les  négatives  lui  seront  antérieures. 

Si , dans  celte  expression  de  t , on  met  pour  A la  somme  des  demi  diamè- 
tres apparents  du  soleil  et  do  la  planète  vus  du  centre  de  la  terre,  les  va- 
leurs de  t appartiendront  au  commencement  et  à la  lin  du  passage,  en  sup- 
posant toutefois  les  mouvements  horaires  uniformes  depuis  la  conjonction 
jusqu'aux  instants  de  ces  phénomènes.  Si  l'on  mettait  pour  A la  différence 
des  demi-diamètres  au  lieu  de  leurs  sommes,  on  aurait  les  instants  des  con- 
tacts intérieurs  , toujours  dans  la  supposition  de  l'uniformité. 

Si  Ton  ne  voulait  point  regarder  les  mouvements  horaires  comme  unifor- 
mes pendant  cet  intervalle , qui  peut  être  do  six  ou  sept  heures  sexagésima- 
les , il  n'y  aurait  qu'à  regarder  les  époques  ainsi  obtenues  comme  de  pre- 
mières approximations,  que  l'on  coriigerait  de  la  manière  suivante.  On 
calculerait  pour  ces  instants , par  les  Tables,  les  lieux  géocentriques  du  so- 
leil et  de  la  planète  ; puis  on  supposerait  que  les  instants  véritables  dilTèrcnt 
des  premiers  d'une  très-petite  quantité  t';  et  l'on  déterminerait  t ' par  la  con- 
dition que  la  distance  des  centres,  calculée  d'après  ces  nouveaux  cléments, 
fût  exactement  égalé  à la  somme  des  demi-diamètres  de  la  planète  et  du  so  • 
leil , si  l'on  voulait  considérer  les  contacts  extérieurs;  ou  à leur  différence, 
si  l'on  voulait  considérer  les  contacts  intérieurs.  L'instant  du  premier 
contact  est  toujours  extrêmement  incertain,  et  l'on  peut  même  dire  qu'il  est 
impossible  de  l'observer  avec  précision.  Il  faut  que  le  soleil  soit  déjà  sensi- 
blement ccliancré  avant  que  nous  apercevions  l'existence  de  l'éclipse. 

Je  ferai  Tapplication  de  celle  méthode  au  passage  de  Vénus  observé  le 
3 juin  1769  dans  le  nœud  descendant  ; et  comme  il  ne  s'agit  ici  que  de  don- 
ner un  exemple  de  la  méthode , j'adopterai  les  cléments  déduits  des  Tables , 
tels  que  Ouséjour  les  a employés.  Nous  aurons  ainsi,  en  mesures  sexagési- 
males : 

mouv.  hor.  géoc.  do  Vénus  sur  le  O en  longit. . m — m'  = — 237*, 9r| 


mouv.  hor.  géoc.  do  Vénus  en  latitude n = — 35*, 69 

latitude  géoc* de  Vénus  en  conjonction x = -+-  6aiff,5o 

demi-diamètre  de  Vénus = aS*,(io 

demi-diamètre  du  O = 9^7*, 20 


Les  mouvements  horaires  et  la  latitude  sont  alTectés  de  l'aberration  du  so- 
leil et  de  la  planète,  parce  que  ce  sont  les  valeurs  apparentes  de  ces  cléments, 
tels  qu'on  les  observe.  Avec  ces  données,  on  trouve 

a = 8°3i'47*  ou  bien  a = 1880  3i' 

La  dernière  valeur  est  seule  admissible,  puisque  la  planète  descend  vers  son 
nœud.  Maintenant,  si  l'on  suppose 

pour  le»  contacts  oxlér A = 9^7", 2°  28'', Go  2^  975", 80 

pour  les  contacts  inter A = 947 *,20  — a8",Go  918", Go 
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on  trouvera  : 


premier  contact  cxlér. 
milieu  de  l'éclipse...  . 
dernier cont.  extér... . 
premier  cont.  intér.  . . 
dernier  cont.  intér. . . . 


i o*',38p7  — 3\i  = — a*,43,3iw,:** 

i = -t-  o\38437  =+ok  a3'  3*,73 

l = o»>, 3843j  + 3'1, 143404  = -t-  3'>  3i’  3i/,<j3 

/ = -+-  o*’, 38437  — ab,8  >oo36=  — ah  a6'44".  4° 
1 = -t- oh, 38'|37  4-  a\33oo36  = -+- ih  ia' 5i",8 . 


en  prenant  les  différences  de  ces  résultats  , on  en  tire  : 


cont.  citer demi-durée 3**,  »4*^4°î ==  8'  36*, ?5 

durée  totale 6*ya8fi8  ‘8=  fi*1 17'  12*, 5o 

cont.  intér demi-durée a*1,83oo35  = 2*1 4i/ 48"»|3 

durée  totale 5*1 ,660072  = 5h  3<ÿ  36", 26 

Différ.  des  cont.  extér.  et  intér. . 3*1, 14340}  — 2*,,83oo36  = 18' 48*,  12 

c’est  le  temps  que  le  disque  entier  de  Vénus  emploie  pour  entrer  sur  le  dis- 
que du  soleil,  ou  pour  en  sortir. 

Ces  résultats  sont  obtenus  en  supposant  les  mouvements  horaires  unifor- 
mes. Si  l’on  veut  atteindre  une  grande  précision,  il  faudra  calculer  directe- 
ment, par  les  Tables,  les  éléments  géoccnlriques  des  deux  astres  pour  les 
diverses  époques  que  nous  venons  de  déterminer;  puis  on  procédera  à une 
seconde  approximation,  comme  nous  l’avons  dit  tout  à l’heure.  Les  nou- 
velles valeurs  que  l’on  obtiendra  par  ce  nouveau  calcul,  auront  toute  l'exacti- 
tude qu’il  sera  possible  d’atteindre  en  60  servant  des  Tables  aslronomiqui  s. 

De  quoique  manière  que  l’on  ait  opéré,  on  connaîtra  chacun  des  instants 
des  contacts  que  l'on  considère;  et  puisque  l’on  connaît  aussi  les  mouve- 
ments horaires,  on  pourra  calculer  pour  ces  mômes  instants  la  longitude  V 
du  soleil,  son  mouvement  horaire  m'f  la  longitude  géocentrique  t de  la  pla- 
nète, sa  latitude  géocentrique  à,  et  scs  mouvements  horaires  géoccnlriques 
met  n en  longitude  et  en  latitude.  Dans  ce  second  calcul,  nous  emploierons 
les  mômes  lettres  que  tout  à l'heure  ; mais  leurs  valeurs  seront  différentes. 
Maintenant  si,  pour  le  centre  de  la  terre,  le  contact  que  nous  considérons 
arrive  à l’instant  T',  ce  môme  contact , pour  un  point  quelconque  de  la  sur- 
face terrestre,  arrivera  à un  instant  T'-t- 1' très-peu  différent  du  premier,  car 
la  diflcrence  t ' sera  do  l’ordre  des  parallaxes.  A cet  instant,  d'après  les  Ta- 
bles astronomiques,  les  coordonnées  des  deux  astres,  vus  du  centre  do  la 
terre,  seront 


/'  -4-  m' t'  pour  le  soleil  ; et  1+mt',  x ni'  pour  la  planète. 

Si  l’on  représente  par  x',  r,  Xy  1rs  effets  dos  erreurs  de»  Tables  sur  ces  diver- 
ses coordonnées,  les  valeurs  corrigées  seront 


Z'-Wn'l'- hx';  /-t-nit'  + rj  X -t-  nt'  f 
Pour  transporter  ces  valeurs  a la  surface  terrestre,  il  suflit  d’en  relrau- 
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cher  les  valeurs  fies  parallaxes  de  longitude  et  de  latitude  calculées  par  les 
formules  approximatives  que  nous  avons  rapportées  pag.  71  du  tome  IV . 
Mous  représenterons  ces  parallaxes  par  a',  ü',  relativement  au  soleil,  et  par 
a,  a'  relativement  à la  planète , de  sorte  que  les  coordonnées  apparentes 


seront  : 

LONGIT.  APPARENTE.  LAT.  APPARENTE. 

Pour  le  soleil V -+-m'  t'  — a'  x'  — 0 ' 

Pour  la  planète.  /-l-mf'  -a  +1  x4-nt'-o+/. 


11  semble  qu'il  faudrait  encore  substituer  ces  parallaxes  dans  les  mouve- 
ments horaires  m',  m , n.  E11  effet , cela  devrait  être  ainsi  à la  rigueur,  car  les 
mouvements  horaires  ne  peuvent  pas  être  les  mêmes  pour  le  centre  et  pour  la 
surface  de  la  terre.  La  différence  doit  être  de  l’ordre  fies  parallaxes.  Mais  on 
remarquera  que  ces  mouvements  horaires  ne  servent  que  pendant  le  très- 
petit  espace  de  temps  t ',  qui  est  aussi  de  l'ordre  des  parallaxes.  Or,  h cause 
de  l’extrême  petitesse  des  quantités  de  cet  ordre,  on  peut,  sans  craindre  au- 
cune erreur  sensible,  se  borner  à leur  première  puissance.  Ainsi,  dans  les 
termes  déjà  multipliés  par  /',  il  suffira  d'employer  les  mouvements  horaires 
calculés  pour  le  centre  de  la  terre.  Alors  les  coordonnées  apparentes  des  deux 
astres,  vus  d'un  point  quelconque  de  la  surface,  se  réduisent  aux  expressions 
que  nous  venons  de  rapporter.  Dans  ces  expressions,  les  parallaxes  a,  o , 
ol'j  o',  varient  avec  le  temps  et  avec  la  position  de  l’observateur  sur  la  surface 
de  la  terre;  mais  les  erreurs  des  Tables  x',  x,  y , peuvent  être  supposées  con- 
stantes pendant  toute  la  durée  du  passage. 

Il  faut  également  prévoir  que  Ton  pourra  se  tromper  quelque  peu  en 
employant  les  demi-diamètres  apparents  tirés  des  Tables.  Supposons  «loue 
qu’il  en  résulte  une  erreur  d sur  la  distance  apparente  des  centres , à l’instant 
du  contact  que  l'on  observe,  en  sono  que  la  véritable  distance  soit  A-t-dau 
lieu  de  A que  nous  avions  d'abord  adopté  dans  notre  premier  calcul. 

Alors  celte  distance  A H-  d pourra  encore  être  regardée  comme  l'hypoté- 
nuse d'un  triangle  rectiligne  rectangle  dont  les  côtés  seront 

/ — J'-f-  (m — m1)  V — ( oc  — - a'  ) x — x'  et  À ni'  •— (â — 
ce  qui  donnera 

j V - («-aO+x-  x'j’-t-  J i H-  nt'— (t-D+y 

Cette  équation  déterminerait  t',  si  les  erreurs  des  Tables  et  celles  des  dia- 
mètres apparents  étaient  connues.  Généralement  elle  exprime  une  relation 
qui  doit  subsister  entre  ces  diverses  quantités.  Il  n'est  point  nécessaires  de 
résoudre  cette  équation  rigoureusement;  il  tu  (fi!  de  sc  borner  aux  premières 
puissances  des  quantités  qui  dépendent  des  parallaxes  ou  tic  l'erreur  des  Ta- 
bles et  des  diamètres.  De  plus,  il  faut  remarquer  que  l'on  a 

(/_/')•  + ;*  = a% 

puisque,  par  supposition,  les  quantités  /,  /'  et  À,  ont  été  déterminées  par 
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les  Tabler,  de  manière  que  celte  condition  eûl  lieu.  A la  vérité,  cela 
suppose  quo  les  demi -diamètres  apparents  qui  entrent  dans  A sont  sensible- 
ment les  mêmes  à la  surface  de  la  terre  et  & son  centre;  c'est  en  effet  ce  qui 
a lieu  pour  Venus,  Mercure  et  le  soleil,  à cause  de  leur  grand  éloignement. 
Avec  ccs  restrictions,  si  Ton  développe  les  carrés  des  polynômes  que  l'équa- 
tion précédente  renferme,  en  se  bornant  aux  premières  puissances  des  pe- 
tites corrections,  l'on  aura 

(/  — /')  | (m  — m')t’  — (a  — a')-h(*  — *')  j-ÿ- J |nf'  — (£  — <?') j = A .dt 
d'où  l'on  tire 

(/—/')(  m — m'  ) H-  >.  n 

Cette  valeur  doit  être  ajoutée  à T'  ; ainsi  T'  -+-  t’  est  l'instant  du  contact  ap- 
parent vu  de  la  surface. 

Jusqu'ici  nous  avons  compté  le  temps  à partir  de  la  conjonction.  Pour 
comparer  les  résultats  du  calcul  u ceux  de  l'observation,  il  est  plus  com- 
mode et  plus  simple  d'introduire  dans  nos  formules  le  temps  absolu.  Pour 
cela,  nommons  T le  temps  absolu  que  l'on  comptait  sous  le  premier  méri- 
dien , à Paris , par  exemple , au  moment  où  la  conjonction  apparente,  cal- 
culée par  les  Tables,  avait  liou  pour  le  centre  de  la  terre.  Supposons  que  M 
soit  l'angle  horaire  du  méridien  de  Paris  avec  celui  où  l'observation  s'est 
faite , cet  angle  horaire  étant  exprimé  en  temps  de  mémo  nature  que  T',  et 
compté  à partir  du  méridien  supérieur  d'occident  en  orient,  comme  nous 
l'avons  toujours  fait  dans  110s  calculs.  Alors , dans  le  lieu  de  l'observation, 
le  temps  absolu  6cra  T — M,  à l'instant  de  la  conjonction  vue  du  centre  de  la 
terre,  et  par  conséquent  le  temps  absolu  du  contact  apparent  dans  ce  môme 
lieu  sera 

T-M+T-  + P. 


Cette  quantité  est  connue  par  les  observations.  En  la  nommant  H',  et  met- 
tant pour  t'  sa  valeur,  nous  aurons 

H'  = T-Mh-T'-H  1! -.-.y, * 1 

( / — / )(m  — m 


C'est  une  équation  do  condition  entre  les  quantités  observées  et  inconnues 
du  problème. 

Celte  équation  peut  être  mise  sous  une  forme  encore  plus  simple.  Pour 
cela,  il  faut  se  reporter  aux  expressions  approchées  des  parallaxes  de  longi- 
tude et  de  latitude,  que  nous  avons  données  dans  le  toinc  IV,  pag.  ~i.  Elles 
suflisent  pour  le  cas  actuel , puisque  nous  nous  bornons  à la  première  puis- 
sance des  parallaxes.  Or,  en  nommant  L et  A la  longitude  et  la  latitude  du 
zénith,  V et  )'  la  longitude  et  la  latitude  de  l'astre,  Il  sa  parallaxe  horizon- 
tale, les  expressions  de  P — P'  et  de  A — A'  que  nous  avions  obtenues  alors 
pag.  71,  se  transforment  dans  celles-ci,  dont  les  notations  sont  mieux  adap- 
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II  cos  A sin  ( L — / ) 

v.  — 

cos  / 

<?  = n j sin  A cos  )!  — cos  A sin  X'  cos  ( L — /')  J . 

Pour  appliquer  ces  corrections  au  soleil , il  faut  y faire  X'  nul  ; en  géné- 
ral, leurs  valeurs  ne  seront  pas  les  mêmes  pour  le  soleil  et  pour  la  planète. 
Elles  différeront  par  la  valeur  numérique  de  la  parallaxe  n,  et  par  celle  du 
coefficient  de  II,  qui  dépend  de  la  latitude  et  de  la  longitude  de  chacun  des 
deux  astres.  Mais  cos  élémonts,  quoique  differents  à la  rigueur,  le  sont  ex- 
trêmement peu  dans  les  passages  de  Vénus  et  de  Mercure , puisque  ces  pla- 
nètes se  projettent  alors  sur  le  disque  du  soleil,  ('elle  circonstance,  jointe  h 
la  petitesse  absolue  des  parallaxes,  permet  de  supposer  ces  coefficients  égaux 
entre  eux.  En  effet,  soient  lia,  II' a',  les  expressions  des  parallaxes  de 
même  dénomination  relatives  aux  deux  astres,  il  n'entrera  dans  t'  que  leur 
différence,  c’est-à-dire  n'a'  — K/i,  qui  peut  se  mettre  sous  la  forme 


(n'—  n)a'-+- n (a'- a), 


dont  le  second  terme  devient  négligeable  à cause  de  lu  petitesse  des  facteurs 
n et  a'  — a. 

Si  donc  nous  représentons  par  P l’excès  de  la  parallaxe  horizontale  de  la 
planète  sur  la  parallaxe  du  soleil,  notre  équation  de  condition  deviendra 

{/— /'  J ja'P  — (x —*>))  + a ji'P  — y 


(i)  H'  = T — M ■+•  T'  -+- 

en  supposant 


( l — /'  ) ( m — m' } -t-  X n 
cos  A sin  (L  — /'),  h'  = sin  A. 


Ce  sont  les  valeurs  des  coefficients  de  la  parallaxe  relativement  au  soleil, 
pour  lequel  X'  est  nul.  Les  quantités  A cl  L,  qui  entrent  dans  ces  expres- 
sions , sont  faciles  à calculer  par  les  formules  du  tomo  IV,  pag.  ^5  : 


sin  A = — sin  ta  cos  D sin  M -f-  cos  ta  sin  D, 


tang  L = 


tang  D sin  w sin  M cos  &j 
cos  M 


dans  lesquelles  D représentera  la  déclinaison  du  zénith,  ou  la  latitude 
géographique  du  lieu  de  l’observation,  M l'oscension  droite  du  zénith,  ou 
l’angle  horaire  du  point  équinoxial  réduit  en  degrés,  et  enfin  ta  l’obliquité 
de  l’écliptique. 

Si  Pon  regarde  comme  connuo  la  longitude  M du  lieu  de  l'observation, 
relativement  au  premier  méridien,  l'équation  (i)  ne  contiendra  que  quatre 
inconnues  distinctes,  savoir  : 

P,  x — x',  y et  d , 

c'est-à-dire  la  différence  des  parallaxes,  les  erreurs  des  Tables  et  celles  des 
demi-diamètres  apparents  de  Vénus  et  du  soleil. 
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Mais  la  détermina  lion  exacte  des  longitudes  est  une  chose  si  difficile,  que 
Ton  aura  bien  rarement  des  valeurs  de  M que  l'on  puisse  employer  en  toute 
assurance;  et  les  erreurs  que  Ton  pourrait  commettre  sur  cet  élément  jet- 
teraient toujours  beaucoup  d'incertitude  sur  la  valeur  P,  qui , par  elle- 
même  , est  extrêmement  petite.  Le  mieux  serait  donc  de  s’en  rendre  indé- 
pendant. C’est  ce  qui  arrivera  , si  l'on  observe  dans  un  même  lieu  le 
commencement  et  la  fin  du  passage;  car,  alors,  la  valeur  de  M sera  certai- 
nement la  môme  dans  les  deux  cas.  Pour  développer  celle  combinaison 
d'uuc  manière  simple,  nous  ferons 

. o-n 

(/  — /'  ) (m  — m' )-+->«’ 

' p 

(I  — !')(»»  — m'  ) -H  À n’ 


À et  B seront  des  coefficients  faciles  h calculer  pour  chacune  des  phases 
que  l’on  voudra  considérer;  et  en  distinguant  par  des  accents  Ica  quantités 
qui  changent  d'une  phase  h une  autre,  nous  aurons: 

>"  phase.  H’  =T-M  -+-T’  •+■  A’  | a'  P — (*  — *')  j + B'  j b'  P — / J -h 

*"  phase  H»  = T — M-+-T'  + A' J «*  P - (x  - *•)  J-pB”  ] 4*  P _ r j -+- . 

Si  nous  retranchons  ccs  deux  équations  l'une  de  l'autre,  la  longitude  M 
du  lieu  de  l'observation  disparaîtra,  et  l'on  aura 


(») 


H'  = T'  — T'  ! 

(A"- A')  (x  — a')— (B*  — R') s 


i A"  a’ -h  B"  h"  — i'é-B'C  j P 

R"  A "d"  B'A'd’ 


Pour  pouvoir  appliquer  celle  formule  avec  sûreté,  examinons  les  di- 
verses inconnues  qu'elle  renferme,  et  voyons  jusqu'il  quoi  point  elles 
sont  indépendantes  les  unes  des  autres.  D'abord,  si  nous  examinons  d'  et 
«T,  qui  sont  les  erreurs  de  la  distance  apparente  employée  dans  le  calcul 
pour  l'instant  du  contact,  les  valeurs  en  seront  difléren les , s’il  s’agit  d'un 
contact  intérieur  ou  extérieur;  car,  en  nommant  s'  et  v'  les  erreurs  que  l’on 
commet  dans  l’évaluation  des  demi-diamètres  apparents  du  solei]  et  de 
Vénus,  on  aura 


pour  les  contacts 


i 

( 


extérieurs 

intérieurs 


d = i'-fv', 
d — s'  — v\ 


Ainsi,  quels  que  soient  le  nombre  et  l’espèce  dos  phases  que  l'on  compare, 
les  erreurs  de  la  distance  apparente  des  centres,  représentées  par  d\  d % dmt 
n'introduiront  jamais  que  Ie6  deux  inconnues  distinctes  s'  et  v'. 

On  peut  remarquer  aussi  que  la  longitude  M du  lieu  de  l’observation 
entre  encore  implicitement  dans  les  coefficients  des  parallaxes  a",  b"  ; 
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car,  pour  calculer  ce»  coefficients , il  faut  connaître  l'ascension  droite  du 
zénith  du  lieu  de  l'observation  à l'instant  de  la  phase  que  l'on  considère  : 
celte  ascension  droite  est  égale  à l'angle  horaire  du  soleil  qui  est  observé, 
plus  à l'ascension  droite  de  cet  astre,  qu'il  faut  déduire  des  Tables  par  le 
calcul.  Cela  exige  donc  que  l'on  connaisse  la  longitude  du  lieu  relativement 
au  méridien  pour  lequel  les  Tables  sont  construites.  Mais  on  éludera  celto 
difficulté,  en  remarquant  que  les  instants  des  mémos  contacts  observes  en 
différents  lieux  diffèrent  liès-pcu  les  uns  des  autres  et  de  l'instant  calculé 
pour  le  centre  de  la  terre;  car  la  différence  est  de  l’ordre  des  parallaxes. 
Pendant  ce  court  espace  de  temps,  le  mouvement  du  soleil  n'est  que  de 
quelques  secondes  de  degré,  et  une  si  petite  quantité  n'a  qu'une  influence 
insensible  sur  le  calcul  des  parallaxes  do  longitude  et  de  latitude.  On  pourra 
donc,  dans  les  calculs  de  af,  a*t  b'9  b" y prendre  pour  l'ascension  droite  du 
soleil  celle  que  les  Tables  indiquent  pour  l'instant  du  contact  analogue  vu 
du  centre  de  la  terre.  Alors,  l'ascension  droite  du  zénith  de  chaque  lieu  6cra 
égale  à celle  quantité  constante  augmentée  de  l'angle  horaire  du  soleil  à 
1 instant  de  l'observation;  de  sorte  que  le  calcul  des  coefficients  a,,a0fb'fbn 
devient  indépendant  de  la  connaissance  de  la  longitude  des  lieux. 

Je  dois  même  faire  remarquer  que  cette  manière  d'opérer  devient  néces- 
saire pour  conserver  le  degré  d'approximation  que  nous  avons  jusqu'ici  em- 
ployé; car,  puisque  nous  sommes  bornés  à la  première  puissance  des  pa- 
rallaxes, nous  devons,  dans  le  calcul  des  coefficients  ar,  <*",  h'f  b",  supposer  les 
parallaxes  milles,  puisque  ces  coefficients  sont  déjà  multipliés  par  la  dif- 
firence  P des  parallaxes. 

Pn  résumant  ces  considérations,  on  voit  que  l'équation  précédente 


t H*  — H'  = T'-T'-t-  j A'a"-*-  AV-  Wb'  j P 

<”  B’  1 , + 


ne  contiendra  en  tout  que  cinq  inconnues  distinctes,  savoir  : les  erreurs  des- 
Tables  en  longitude  et  latitude,  celles  des  demi-diamètres,  et  la  différence  P 
des  parallaxes  des  deux  astres.  Cinq  durées  entières  ainsi  observées  suffi- 
ront donc  pour  déterminer  toutes  les  inconnues. 

Tel  est  l'énoncé  le  plus  général  de  la  méthode.  Mais,  dans  l'application  r 
le  but  princi[)ül  qu'on  se  propose  est  de  déterminer  la  différence  P des  pa- 
rallaxes. Il  faut  donc  faire  concourir  le  plus  grand  nombre  d'observations 
possible  à la  recherche  de  cet  élément,  en  écartant  avec  le  plus  grand  soin 
toutes  les  causes  d'erreur  qui  pourraient  l'altérer.  Pour  cela,  il  faut  tâcher 
de  la  rendre  indépendante  des  autres  inconnues  du  problème.  Or,  on  y par- 
viendra, en  comparant  deux  à deux  les  intervalles  des  mêmes  contacts  obser- 
ves en  différents  lieux  ; car,  alors,  les  coeflicienls  qui  multiplient  les  erreur* 
des  Tables  et  celles  des  demi-diamètres,  seront  les  memes  dans  les  deu» 
observations  comparées  , et  par  conséquent  les  termes  dus  à ces  erreur*- 
disparaîtront  de  la  différence  de  ces  deux  équations. 
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Supposons  donc  quo  Pou  se  borne  a des  comparaisons  do  celte  espè  e. 
Alors  les  quantités  T',  T",  A',  A",  B',  B*  seront  les  mêmes  dans  toutes  les 
équations  que  Ton  pourra  former,  puisque  cea  quantités  se  rapporteront 
aux  instants  des  mêmes  phases  calculées  pour  le  centre  de  la  terre;  mais 
les  coeflicients  a\  a",  b',  b"t  des  parallaxes  , et  les  instants  observes  11'  H", 
seront  différents.  Ne  considérons  d’abord  que  deux  lieux  d'observation,  et 
désignons  par  des  accents  inférieurs  les  quantités  qui  répondent  à celui  qui 
a vu  le  dernier  le  phénomène;  alors  la  différence  des  deux  équations  (i) 
donnera 

H"—  — H,)=  j B'A'— A'a’— B'6’  J P 

- j B' A,  J P. 

Celte  équation  ne  contient  plus  d'autre  inconnue  que  la  différence  P des 
parallaxes,  et  l'on  en  tire 

p H*  — H' — (H),  — H, ) 

A"  C «'  - »„  ) f B”  (A’  - A„  ) - A'  (a' - ) - B'  ( A'  - A,  )' 

Par  ce  moyen,  on  trouvera  isolément  la  différence  des  parallaxes.  Or, 
d'après  la  connaissance  du  mouvement  de  la  planète  dans  son  orbite,  ou 
peut  calculer  pour  un  instant  quelconque  le  rapport  des  distances  de  la 
planète  cl  du  soleil  à la  terre.  Ce  rapport  est  justement  inverse  de  celui  de 
leurs  parallaxes.  De  cette  manière,  on  connaîtra  le  rapport  des  parallaxes 
d'après  la  théorie  du  mouvement  des  planètes,  et  leur  différence  d'après  les 
observations  du  passage  sur  le  disquo  du  soleil.  On  pourra  donc  déterminer 
chacune  des  porullaxcs  séparément. 

Pour  donner  un  exemple  numérique  de  l'usage  de  ccs  formules , je  vais 
les  appliquer  aux  observations  réellement  faites  du  passage  de  Vénus 
en  17G9. 

La  première  chose  à faire,  c'est  de  calculer  la  valeur  des  coeflicients  A 
et  B pour  les  diverses  phases  de  l’éclipse,  c'est-à-dire  pour  les  contacts 
intérieurs  et  extérieurs.  Or,  on  a en  général 

. t-e 

( f — r ) (m  — m' ) -t-  i n ’ 

o i 

( / — l')(m  — »i’J+Jn 

11  ne  faut  qu’y  mettre  pour  ni  — m',  n,  le*  mouvements  horaires  relatif», 
pour  l — f la  différence  des  longitudes,  et  pour  ü la  latitude  de  la  planète  i 
l’instant  de  la  phase  que  l’on  veut  considérer.  Bar  exemple,  lors  du  premier 
contact  intérieur,  nous  avons  trouvé 

« == — ah,  445G7, 

nous  avions  de  plus 

« — »'=  »V>94,  "=  — 35”,  63. 
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Avec  ces  données  , on  trouve  d'abonl 

m — m')  # = -*-  58 1”,  924,  ni  = -+-  87",  27% 

/ — -P-  5 -4-  nf  — " 1 0%  78. 

Le  nombre  Ga3",5o  est  la  lalitudc  géoccntrique  de  la  planète  à l'instant 
de  la  conjonclion.  De  In  on  tire 


a,  = l _ __  1 

Jn  :i8i,Sa8’ 


ni  — m*  -f- 


/-  r 


B'  = 


i-r 


a3o,'iyi 


Ces  valeurs,  de  même  que  tous  les  autres  termes  de  l'équation  , sont 
calculées  en  prenant  l'heure  sexagésimale  pour  unité  de  temps  ; mais  dans 
les  applications  , il  sera  plus  commode  de  réduire  toutes  les  époques  obser- 
vées en  secondes  de  temps  : ce  qui  se  réduit  à multiplier  tous  les  termes 
de  Téquation  (1)  par  36oo,  nombre  de  secondes  que  contient  l'heure  sexagé- 
simale. En  adoptant  cette  convention  , comme  nous  le  ferons  toujours  par 
la  suite,  nous  devons  multiplier  aussi  par  36oo  les  valeurs  précédentes  de 
A'  et  de  B',  ce  qui  donne  : 

premier  contact  intérieur A' = — 12.7872,  B' = — i5,6tS6. 


En  opérant  de  la  même  manière  pour  le  contact  intérieur  de  la  fin  de 
l'éclipse,  et  désignant  par  deux  accents  les  quantités  qui  s'y  rapportent , 
nous  aurons  d'abord 

l*=-+-3h,2i4',oG,  /-  /'  = ( m 7f>4%83(i, 

m"  — — ri  jw,  71  ; À =-4-623*,  5o  — 1 14*,  71  — 5o8*,79, 

ce  qui  donne,  en  multipliant  A*  et  H”  par  36oo  , pour  réduire  le  temps  en 
secondes , 

A*  = — 16,8067,  B”  = -f- 1 1 , i8o3. 

Enfin,  en  désignant  par  trois  accents  le  dernier  contact  extérieur  lors  de 
In  sortie , on  aura 

3h,  52777'| , / — ï — {m  — m ) tm  — — 839", 3<j$ % 

«i'  = - ia5w, 893,  Ji  s=-t-623',5o—  135", 893  =-+.497', f„, 

ce  qui  donne,  en  exprimant  A**  et  Bw  comme  tout  a l'heure, 

\m=  — 16,6067,  B"'  — -4-  9,84174- 

Les  coefficients  A et  B se  calculent,  comme  on  voit,  d'après  des  données 
tirées  des  Tables.  Il  n'en  est  pas  ainsi  des  coefficients  a et  b,  qui  multi- 
plient les  parallaxes  de  longitude  cl  de  latitude  : ceux-ci  dépendent  de  la 
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latitude  du  lieu  et  de  l’heure  de  l'observation  : il  faut  donc  recourir  à ces 
dernières.  J’ai  réuni  dans  le  tableau  suivant  celles  dont  nous  ferons  usage. 
Le  temps  est  compté  dans  chaque  lieu  à partir  du  méridien  supérieur,  et 
d’orient  en  occident  de  o à ’i\  heures  sexagésimales. 


- 

mot 

lie* 

observations. 

UTITVOI. 

■ UK 

Je  1 «iljérrvalimi 
rn  icmp)  raUiir 
au  mcri.lir n 
du  lirn 

■0*9 

cfr* 

ohærvatrwn 

premier  contact  inter. . 

Cajnnebourg 

« /_  // 

h m ■ 

9 20  4c 

Dernier  contact  extér  . . 

Cajancbourg 

f./,.i3  3o  H 

1 5. 3a. 26 

Flanmann  i 

Premier  contact  inter. . 

Tofli 

at  44  4 

Green , 

Dernier  contact  oxtdr  . 

Taïtl 

-17. a8  55  A 

27  3a  8 

Solantlcr, 

Cook 

Ces  observations  se  rapportent  aux  deux  contacts  que  nous  avons  dési- 
gnés par  un  et  par  trois  accents.  La  première  chose  à faire,  c'est  de  calculer 
les  longitudes  et  les  ascensions  droites  du  soleil  aux  instants  de  ces  deux 
contacts  vus  du  centro  de  la  terre.  Four  cela  nous  admettrons,  avec  Dionl» 
Diiséjour,  qu’à  l’instant  de  la  conjonction  la  longitude  était,  suivaol  les 
Tables,  avec  un  mouvement  horaire  égal  à D’après  cela, 

on  trouve  qu’aux  instants  du  premier  et  du  dernier  contact  vus  du  centre 
de  la  terre,  celle  longitr.de  était 


premier  contact /'  = 73°2i'  40", 

dernier  contact r=  ^3°  3.V  57". 

De  là,  avec  l'obliquité  de  l'écliptique  o3028f  iw,  on  trouve  les  valeurs 
corres|M»ndnntcs  des  ascensions  droite*  du  soleil , que  nous  représenterons 
par  (a)'  cl  («)"': 

premier  contact (*)'  = 7 1°  [>•)'  16" , 

dernier  contact.....  {a)m  = 720  10' 36". 


Ajoutant  à ces  ascensions  droites  les  angles  horaires  du  soleil  observés 
dans  les  deux  lieux  et  convertis  en  degrés  de  l'équateur,  on  aura  les  ascen- 
sions droites  M',  M*,  du  zénith  de  ces  lieux  aux  instants  des  observations; 
leurs  valeurs  seront  : 


Cajancbourg . . 
Taïli 


\ premier  contact. 
( dernier  contact . 
t premier  contact. 
( dernier  contact . 


M'  = 8'.jfr, 

M"  = 3o5°  19'  fi*. 
M1  =s  37°58'iG% 
M*=  n5°  14' 36*. 
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Quant  aux  déclinaisons  du  zénith,  cc  sont  les  latitudes  géographiques  elles- 
mêmes.  Mais,  pour  avoir  égard  à rellipticilé  de  la  terre,  il  faut  compter  ces 
latitudes  h partir  du  zénith  elliptique,  c’est-à-dire  en  retrancher  l'angle  du 
rayon  de  l'ellipsoïde  avec  la  verticale.  Cet  angle,  calculé  par  les  formules 
données  pag.  228  et  <j«3  du  tome  III,  se  trouve  de  8' 4^*  pour  Cajanebourg, 
et  de  6' 23*  pour  Taïli.  En  retranchant  cos  quantités  des  valeurs  données 
dans  la  page  précédente  pour  les  latitudes  géographiques  de  ces  deux  lieu*, 
on  trouve  : 

Cajanebourg. . . D'=  L)*F  = 640  V 45» 

Taïti D'=  D<0  = — ■ i7°22' 3 a*. 

Il  faut  mettre  le  signe  — à la  latitude  de  Taïli,  parco  qu'elle  est  australe. 
Avec  ces  données  on  peut  calculer  la  longitude  et  la  latitude  du  zénith  des 
deux  lieux  relativement  aux  instants  des  observations;  et  en  les  représen- 
tant par  L et  A , comme  nous  l'avons  fait,  on  trouve  : 


PREMIER  COM  TACT 

DE  R S 1ER  COMTACT. 

Cajanebourg 

* L'=  i58°38'a5\ 
• | A’=  66*35'  o't 

L"-  6°  59' 4“', 

A*=  76»! 5'  0'. 

T.ïli 

l L'=  ej  aj', 

’ ( A'=  — 3o°3o'â3', 

L"=  1 3a»  44'  14', 
A*=-  35»  45' 16*. 

on  tira  : 

PREMIER  CONTACT. 

DERNIER  COMTACT. 

Cajanebourg. . 

( a'  — -+-  0 , 396067, 
( 6' =4- 0,917639, 

«"=  — 0,13367a, 
4"=  -t-  0,967046. 

PREMIER  CONTACT. 

DERNIER  COMTACT. 

Tolli 

( a,  = — 0,600671, 
\ = — *<,307739, 

«„=-4-r,6g66i7, 
l>„  — - — 0, 5843o8. 

Avec  ces  résultats  et  les  valeurs  de  A'  et  de  A"*,  on  formera  le  dénomina- 
teur de  P,  qui  sera 

A*  (n**  — am)  -+-  B"  ( bm  — hw  ) — A'  (a  - *Tf)  — B'  ( l’  — £,)  = -*- 65 ,72926. 

De  plus,  les  époques  des  contacts  observés  étant  réduites  en  secondes  do 
temps,  donnent 

R"—  H'  — ( H*  - H,  ) = 1416. 


En  divisant  cette  dernière  quantité  par  la  précédente,  on  aura 


'4'6 

65,71962 


= 21%  5^23. 


C’est  l'excès  de  la  parallaxe  de  Vénus  sur  celle  du  soleil  exprimé  en  se- 
condes de  degrés;  et  l'on  voit  maintenant  combien  cette  manière  do  l'ob- 
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tenir  est  exacte  car,  à cause  «lu  dénominateur  65,73,  il  faudrait  une  erreur 
de  Gr*",73  en  temps  sur  ta  différence  observée,  des  durées  de  passage,  pour 
produire  une  erreur  d'une  seconde  de  degré  sur  la  différence  des  parallaxes 
des  deux  astres. 

Maintenant  il  faut  savoir  qu'en  prenant  pour  unité  le  demi  grand  axe  de 
l’orbe  terrestre,  la  distance  du  soleil  à la  terre,  à l'époque  de  ces  observa- 
tions , était  i ,oi5i5,  selon  les  Tables;  et  la  distance  de  Vénus  au  soleil, 
exprimée  en  parties  de  la  mémo  mesure,  était  0,79619.  Nous  avons  prome 
d’ailleurs  que  ces  rapports  peuvent  se  déduire  des  observations  du  mou 
vemont  de  la  planète  et  du  soleil,  sans  aucune  hypothèse  sur  la  valeur 
absolue  des  parallaxes,  en  sorte  que  l'usage  que  nous  allons  en  faire  n'im- 
plique aucun  cercle  vicieux  Or,  à l'instant  du  passage,  Vénus  étant,  à fort 
peu  près,  sur  |.i  même  ligne  droite  qui  joint  la  terre  cl  le  soleil,  il  s'ensuit 
que  sa  distance  à la  terre  était  égale  à 

1 ,oi5i5  — 0,726 19  ou  0,28896, 

de  sorte  qu'en  nommant  />  sa  parallaxe  et  p*  celle  du  soleil , comme  ces 
parallaxes  doivent  être  réciproques  aux  dislances,  on  aura 

p _ 1 ,oi5i  *» 
p'  o.iMjgfi 

Nous  venons  de  trouver 

p — p'  — 1 1",  54*3. 

('.es  deux  équations  réunies  déterminent  séparément  les  deux  parallaxes// 
et  p'  ; et  l’on  en  tire 

p es  3o",i  «49,  p'  = 8*.  -r»7?i. 


Comme  la  dernière  est  surtout  celle  qui  nous  intéresse,  je  ferai  remarquer 
qu'elle  est  donnée  de  celte  manière  : 


r=zn”t 


o ,28896 
o ,72619' 


d'où  l'on  voit  que  les  erreurs  qui  pourraient  affecter  la  différence  des  pa- 
rallaxes s'affaiblissent  dans  le  rapport  de  a ! 5 »,  en  passant  dans  la  valeur 
de  p * ; et  en  rapprochant  ce  résultat  de  ce  que  nous  avons  dit  tout  h l'heure 
relativement  à P,  on  voit  qu’il  faudrait  une  erreur  de  164  secondes  de  temps 
sur  les  différences  des  durées  observées,  pour  produire  une  erreur  d'une 
seconde  sur  la  painllnxc  du  soleil. 

La  parallaxe  b*r,f>73i  est  relative  à la  distance  où  se  trouvaille  soleil  è 
l'époque  «les  observations.  Pour  la  ramener  & la  distance  moyenne  que  nous 
avons  prise  pour  unité,  il  faut  la  multiplier  par  le  rapport  inverse  de  ces 


1 ,ot5i5  ^ _ 

distances,  c est  a-dire  par  (.«  lie  operation  lui  ajoute  o ,12./»; 


ainsi  le  résultat  de  ces  calculs  donne  8". 7017  pour  la  parallaxe  du  soleil 


dans  sa  moyenne  distance  :»  la  terre. 
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Culte  parallaxe  et  celle  de  la  planète  (tant  connues,  on  peut  les  sub- 
stituer dan»  réquation  générale  (i),  et  alors  les  comparaisons  des  contacts 
c 'i respondants  donneront  les  diflèrences  de  longitude  des  lieux  où  le 
phénomène  a été  observe.  On  peut  oussi,  en  combinant  ces  comparaisons, 
déterminer  les  erreurs  des  Tables  et  des  demi-diamètres.  Ce  que  nous  avons 
dit  suffira  pour  qu'on  puisse  cfïeci uer  ces  déterminations,  qui  n'ont  uueune 
difficulté. 

Tout  ce  que  nous  venons  de  dire  relativement  aux  passages  de  Vénus  sur 
le  disque  du  soleil,  s'applique  également  à ceux  do  Mercure,  à cela  près 
que  ces  derniers  ne  peuvent  pas  servir  avec  sûrelc  pour  déterminer  la  paral- 
laxe du  soleil,  parce  que  Mercure  étant  beaucoup  plus  près  de  cet  astre  que 
Vénus,  la  différence  des  durées  des  passages  C6l  beaucoup  moindre  entre  les 
différé  lits  lieux. 

Enlin , comme  ces  astres,  dans  leur  passage  sur  le  soleil  , ont  une  très- 
petite  latitude,  ces  observations  peuvent  servir  utilement  pour  corriger  le 
lieu  du  nœud  de  leur  orbite;  mais  celte  application,  d'ailleurs  facile,  serait 
trop  longue  pour  trouver  place  ici. 


Digitized  by  Google 


Digitized  by  Google 


astronomie  physique. 


5ig 


NOTE  II. 


Sur  l'usage  des  Tables  abrégées  pour  le  calcul  des 
équinoxes  cl  des  solstices. 


I . J'ai  annonce  dan»  le  IVe  volume,  pag.  SaJ,  que  j'insérerai»,  à la  lin  do 
cel  ouvrage,  do»  Tables  abrégées  qui,  par  un  calcul  arithmétique  tiès- 
court,  donnent  spécialement  les  dates  des  équinoxes  et  des  solstices,  dans 
des  limites  d’erreur  d'un  petit  nombre  de  minutes,  jusqu'à  jo  siècles  avant 
l'ère  chrétienne  et  jusqu'à  20  siècles  après  cette  ère  , ce  qui  satisfait  à tou» 
les  besoins  qu'on  en  peut  avoir  pour  des  recherches  historiques.  Je  remplis 
ma  promesse.  Ces  Tables,  ainsi  que  je  l'ai  déjà  dit,  ont  été  construites  par 
M.  Largeteau  : pour  en  bien  faire  comprendre  l'usage,  je  les  fais  procéder 
d'explications  et  d'exemples,  que  j'extrais  presque  textuellement  du  Mémoire 
de  l'auteur(*) 

2 Les  Table*  étant  surtout  destinées  à la  supputation  des  temps  anciens, 
les  dates,  qui  servent  d'arguments,  sont  exprimées  en  années  de  la  période 
julienne,  à laquelle  on  a l'habitude  de  comparer  les  divers  calendriers,  cl 
dont  retendue  dépasse  les  plus  anciennes  époques  historiques.  L'origine  des 
années  de  celte  période  coïncide,  dans  toute  l'étendue  des  Tables , avec  celle 
des  années  du  calendrier  julien,  en  sorte  que  si  l'on  veut  calculer  un  solstice 
ou  uri  équinoxe  postérieur  au  4 octobre  tâSa,  il  faudra  ajouter,  au  résultat 
donne  par  les  Tables,  le  nombre  de  jours  exprimant  la  différence  entre  les 
dates  julienne  et  grégorienne. 

Les  heures  sont  comptées  de  o à 24  à partir  de  minuit  au  méridien  de 
Paris. 

La  Table  1 contient  des  dates  telles  que  celles-ci  : 
mars  GoJ  5*1 5om  .JG*. 


Celte  manière  de  l'exprimer  est  l'équivalent  de  la  suivante  : 


de  même 


le  29  avril  à 5*1  5ora  /jb*  ; 
juin  62*  ih  it)1*1  iJ* 


( "}  4ddi lions  à la  Coati  in.i/u  îles  'Jrinpi  jiour  |8,J*  — Me'mvu  • t de  l' .4 oui/tnje  de* 
Sciencet,  tome  X \ 1 1 . 


« 
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ASTRONOMIE 


• peut  être  remplacé  par 

icr  uoiii  k ih  iyni  1 4*- 

première  torrac  a clé  adoptée  pour  la  continuité  des  expressions. 

I.a  première  chose  5 faire  avant  de  se  servir  des  Tables  , c’est  de  convertir 
une  date  julienne  proposée  en  année  de  la  période  julienne;  voici  la  règle  à 
suivre  à cet  égard  : 

Si  l'année  proposée  est  postérieure  à Père  chrétienne,  ajoutes  47 1 3 au 
nombre  qui  exprime  l'année  proposée  , et  vous  aurez  l'année  correspondante 
. de  la  période  julienne. 

Si  l'année  proposée  est  anterieure  à Père  chrétienne,  retranchez  de  47 iS 
le  nombre  qui  exprime  cette  année,  le  reste  désignera  Pannée  correspondante 
de  la  période  julienne  , en  supposant  que  les  années  antérieures  à Père  chré- 
tienne sont  comptées  selon  l'usage  des  astronomes. 

Si  la  date  proposée,  et  antérieure  à Père  chrétienne,  était  exprimée  sui- 
vant l'usage  des  chronologislcs , c’est  de  47*4  qu’il  faudrait  retrancher  le 
nombre  exprimant  cette  date. 

3.  Los  Tables  des  équinoxes  et  des  solstices  sont  disposées  d’une  manière 
tout  à fait  semblable;  chaque  Table  1 sc  compose  de  quantité*  constantes  , 
dont  il  faut  retrancher  les  nombres  obtenus  à l'aide  de  la  Table  II,  quantités 
constantes  que  l’on  choisit  selon  que  Pannée  proposée  est  bissextile,  ou  la 
première , la  deuxième,  la  troisième  après  la  bissextile.  Pour  connaître  le  ca- 
ractère de  cette  année  rapportée  à la  période  julienne , divisez  par  4 le  nom- 
bre exprimé  par  les  deux  derniers  chiffres  (à  droite)  de  celui  qui  désigne 
Pannée  proposée  : si  le  reste  de  la  division  est  r,  ou  si  le  nombre  est  de  la 
(orme  4 '* -t- 1,  Pannée  proposée  est  bissextile;  si  le  reste  de  la  division  est?, 
Pannée  proposée  est  la  première  après  la  bissextile;  si  le  reste  est  3,  l'annee 
est  la  deuxième  après  la  bissextile;  enfin , si  la  division  par  $ se  fait  exacte* 
ment,  ou  si  le  nombre,  qui  exprime  Pannée,  est  de  la  forme  4 n>  Pannée 
proposée  est  la  troisième  après  la  bissextile. 

4.  Dans  chaque  Table  H on  trouve  deux  nombres,  D et  0.  Le  premier  cor- 
respond aux  années  séculaires  de  la  période  julienne,  et  sc  prend  avec  co 
années  séculaires  comme  argument  ; le  second  , ou  le  nombre  à , convient  à 
toutes  les  années  comprises  entre  deux  années  séculaires  consécutives , et 
doit  être  multiplié  par  le  nombre  dont  l'année  proposée  surpasse  Pannée  sé- 
culaire qui  la  précède  immédiatement.  Le  produit  ainsi  obtenu,  exprimant 
des  secondes,  doit  èlro  converti  en  heures  , minutes  et  secondes , et  ajoute 
au  nombre  D.  La  somme  est  ensuite  retranchée  de  la  quantité  constante 
donnéo  par  la  Table  I,  cl  le  reste  est  la  date  du  solstice  ou  de  l’équinoxe 
demandé. 

3.  Exempte  do  calcul  pour  les  équinoxes  cl  les  solstices  de  l’an  — 1779 
agronomique,  ou  de  Pan  j de  la  période  julienne. 
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Calcul  de  l’équinoxe  vctnnl. 

L'année  ag3j  csl  comprime  entre  les  années  séculaires  tgno  cl  Sooo  Elle 
surpasse  la  première  de  34;  34  est  donc  le  nombre  par  lequel  il  faut  multi- 
plier la  valeur  de  i correspondante  à l’intervalle  compris  entre  les  années 
séculaires  consécutives  agoo  et  3ooo.  La  Table  II,  équinoxe  vornal, donne 

o = 683», 3g, 

en  nombre  entier 

34  • 688*, 3g  = a34o5s  = 6h  3om  5*. 

On  peut  se  dispenser  de  faire  les  deux  divisions  par  (k*  , en  recourant  à la 
Table  111 , qui  donne  les  convergions  partielles  comme  il  suit  : 

aoooo*  = 5** 33ni  2i.s 
3ooo  — 5o  . o 

4oo  = 6 . 4o 

5 = 5 


Somme  =>  (î . 3o . 

5 

Le  produit  de  0 par  34  doit  être  ajouté  à la 
Me  11  sur  la  mémo  ligne  que  jgoo. 

valeur  de  D donnée  par  la  Ta 

D = a3J  fi1»  t5m 

9* 

3j  0 =s  fi.  3o  . 

5 

.Somme  = a3.  il.  . 1 

4 

L'année  proposée  étant  la  première  après  la  bissextile,  on  doit  prendre 
dans  la  Table  1 la  quantité  constante.  .....  mars  6(4  1 1 **  5o,n40* 

Kelranchcr  la  somme j3.  n . ^5  . r j 


Le  reste  = mars  30.23  • 5 . 3i 
= avril  5 . j3  . 5.3a 

Telle  csl  la  date  demandée  do  l'équinoxe  scrnal  en  l’an  — 1771)  (astro- 
nomique). 

Calcul  € lu  solstice  d'été. 

La  valeur  de  o correspondante  à l’intervalle  compris  entre  les  années  sécu- 
laires 2yuo  cl  3ouo  est  084*14° 

34  i = 23j;o»=  6h27m5n«. 
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Avec  2900,  comme  argument,  la  labié  II  donne 

UsrtttJ  o,'4rim  29* 

3J  <?  = 6.  37 . 5o 

Somme  = 22  7.  i3  . 19 
Table  I , quanlilé  constante  : juin  61 . i3.  19  . 1 \ 

Différence  — juin  3g.  6.  5 . 55 
= juillet  9.  6.  5 . 55* 

-t  date  du  solstice  d'été  en  l*an  — 1779  (agronomique!. 

Calcul  ( le  l'équinoxe  d’automne . 

Table  II...  2900 . . . 3ooo 0 =.  609*,  jS 

34  0 = 207 16*  = 5*'  45m  ifi 

Argument  1900...  0 = 19^21  »G  18 

Somme  =20.  3.  ».  34 
Table  I , constante  = septembre  58.  8 . 1.  4 

Différence = septembre  38.  4 • 69  • 3« 

r=  octobre  8 4 5g  3° 

date  de  l'équinoxe  d'automne  en  l'an  — 1779  (astronomique  ). 

Calcul  du  solstice  (f  hiver. 

Table  11  . . 3900 3ooo. . . .«?  =s  6»2*f8i 

34  <5  = 20836*  =s  5l*  47m  16 
, Argument  2900. , . D = 21J  o.  55  . 2 

Sommes  21 . 6 42  . 18 
Table  I , constante  = décembre  66.20.  53  3i 

Différence  = décembre  35. 14  i3  . i3 
= an — 1788 janvier  4 •*{■  i3  . »3 

ss : date  du  solstice  d'hiur  eu  l'an — 1778  (astronomique). 

Dans  ce  dernier  exemple  le  solstice  d'hiver  se  trouve  reporte  au  commen 
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cernent  de  Tannée  qui  suit  celle  que  Ton  a d'abord  considérée.  Si  Ton  veut  la 
date  du  solstice  d’hiver  de  l’année  — 1779 , il  faut  faire  le  calcul  pour  Tannée 
3933  de  la  période  julienne. 

0.  Les  équinoxes  et  les  solstices,  calculés  avec  les  Tables  abrégées,  ne  peu- 
vent pas  différer  de  plus  de  25  minutes  do  ceux  que  donnerait  le  calcul  com- 
plet de  lieux  du  soleil  fait  avec  les  Tables  de  Delambrc,  et  eu  adoptant  les 
formules  de  précession  de  la  Mécanique  céleste. 
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Équinoxe  vcrnal. 
TABLE  I. 


A M Br.», 

«le  la 

l>c titille  julicuncr 

QttAUTITM  COIMTAST*» 

dcüqutlit)  il  faut  retrancher  1rs  numbrea  «luit né»  par  la  TaMe  II. 

4*-+- 1 

!\  n -t-  1 
4«  ■+•  3 

4 « 

j li  m t 

année  bissextile mars  Go.  ?>.f»o  .4G 

i,c année  après  la  bissextile mars  G0.11.S0.4G 

2e  année  après  la  bissextile mars  Go.  17.S0.4G 

3e  année  après  lu  bissextile...*  . mars  6o.î3.5o.^i 

TABLE  II.  — Argument  : année  de  la  période  julienne. 


700 
800 
QOO 
IOOO 
I IOO 
1200 
i3oo 

I |OÜ 

1/S00 

1600 

1700 

1800 

1 |)Ol> 

2000 

2100 

2*200 

2300 

2|0O 

?5oo 

2600 

3700 

3800 

31)00 

3 000 
3 100 
3i«o 
33oo 
34  no 
33oo 
3'ioo 
8700 


j b m * 

s. «4.4s. 44 

G.  10.  a. 43 
7 5 19.7.7 
8.  0.37.2} 
8. 19.54  58 
9 i5. ta. 36 
10. 10. 3o. 1 J 
11.  5-4'  'fi 
ta.  1 . 5.  9 

12.20.22  19 
i3.i5.3g.il 

14. 10.55.41 

|5.  6.11.46 
tC.  1.37.31 

16.20.42.22 
17. i5.56.47 

18  1 1 10. 3o 

19  6.j3.a8 

20  1.35.39 
20.20. 16.57 
ai . 15.57.30 
22  11  6.'|5 
a3.  6. i5.  9 
a J 1.22.28 
2 4 20 .28.39 
25.i5.33.39 
36. 10  37.26 
2-  5 39.57 
28 . o 4 1 • 9 

28  19.41.  1 

29  i 4 îg.ag 


6g'|,  18 
6i||,35 
«91.4: 
«94.54 
6:,i,58 
69$  , 58 
694,52 
691.43 
c>t)4  » 

si. 11 

6o’t , 00 
69*1.05 
693,35 
(>9*J  ,01 
692,65 
61)2,2.3 
r«)i  ,78 
691,31 

690,78 
690,23 
68g, 65 
689 ,04 
688,39 
687.71 
687 ,00 
686.27 
685,5 1 
684.73 
683 ,93 
683, n8 


AWUI. 

n. 

3700 

j ti  m s 

39  143929 

3 800 

3o . 9.36. 3*2 

3900 

3i . 4 3i . 8 

4000 

3i  .*jJ  26. 14 

4100 

32.18. 18  49  1 

4 IOO 

33 . 1 3 . 9 ‘*'2  j 

4300 

3(  7.59. ïi 

4400 

35.  a. 47  1-4 

j5oo 

35.2i.31  3i 

4600 

36. 16. 18  10 

4 7 00 

37  u.  1 . 1 1 

jSoo 

33.  5.42.32 

4900 

39 . 0.22.14 

5ooo 

39.19.  0 . 1 5 

5 IOO 

40  i3.3G.3G  1 

5ioo 

41 . 8. 1 1 .i5 

63oo 

42.  2.44.13 

f»4oo 

.J3.21  i5. 3o 

65oo 

43..5.45.  7 

r.Goo 

44  10. i3  3 

5700 

45.  4 3g. 20 

5 800 

45.23  3.58 

5900 

46.17.26.58 

Gooo 

47.11.48.21 

G 100 

48.  687 

Gaoo 

49 . 0 . 26  1 9 

63oo 

49.18.42.S7 

6400 

5o. 12.58.  3 

65oo 

5i .7  1 1 39 

66 00 

52.  1.2346 

6700 

5a  19  3j.vg 

pour  I a n nrr 

68a*23 
681 , &> 
680,46 
679,55 
678,63 
677.69 
676,73 
«75.77 

«7Î  .79 

673.81 

672.81 
671 ,8j 
6;o,8i 

669.81 
(568,79 
667,78 

666.77 

665.77 
6(14,76 

663.77 

662.78 
661 ,80 
660, 83 
6.29,86 
658,91 
657 .98 
65;, 06 
656, 16 
655,27 
654.43 
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Solstice  d'été. 

TABLE  I. 


- iknU 
dr  U 

pcritMle  julienne. 

QV  4 («Tl  Tl  » rOKtTANTM 

ilc*ijurllr»  il  faut  retrancher  Ica  nombre*  donné»  par  la  Table  II 

4<n- 1 
4 n ■+■  2 
4»  + 3 
4" 

année  bissextile juin  6k  7.19T14 

irr  année  après  la  bissextile juin  61.13.19.14 

3'  année  après  In  bissextile juin  61.19. 19.14 

3'  année  après  la  bissextile juin  63.  1.19  14 

TABLE  IL  — Argument  : année  de  la  période  julienne. 


700 
8<X) 
Ç)00 
IOOO 
I ‘OU 
I *>00 
i3oo 

I '|O0 

i5oo 

1600 

1700 

1800 

«90° 

7000 
7 IOO 
7700 

j3oo 

J.fOO 

2ÔOO 

2600 

2700 

2800 

'IQüO 

3ooo 
3i  00 
3joo 
33oo 
3.joo 
3r)oo 
30oo 
3*  00 


J ti  m » 

5 3.09  3 
5.71.20.29 
6 . 1 5 . 1 5 . 10 
;•  9 >3  7 
8.  3.i4.ao 
8.21 . 18. 5o 
9. 15.26. 38 
10.  9.37.42 
11  3.5q.  3 
11.23.  9.39 
I2.i6.3o.3o 
i3.io.34.3r> 
14.  5. ai.. ta 
l4-3Î  ">3.20 
1 5. 18. >5  39 
16. 1 3 3.46 

17  7 42.40 
18.  3.31.39 
18.21.11.41 
19. iG.  o 43 
30  10. Sa. 44 
31.  5.47.4° 
33.  0.45.29 

32  19.46.  9 

33  14.49.37 

34  9 .V3.49 

23  5.  4 42 
26.  0.1614 

26  19  3ü  70 
27.14.4^.57 
28  10.  6.  2 


pour  1 anntr. 

G4a,V; 

64i,8t 

046,77 

648,73 

650.50 

652.68 
654,64 
656, 61 
6:8,56 

660. 51 
663,45 
66.4 ,37 
<66,28 
668 , 19 

670 .07 

67 1 .<jt 
fi:3.79 
670 ,6a 

<'77.4° 
6/9.° 1 
680  .«/) 

082.69 

684 ,4° 

686 .08 

687.72 
CK).  38 
690.92 

691,40 

Cg3 ,97 

6j5 . 4 "■ 


D 

c 

pour  1 année.  1 

3;  00 
38oo 
3900 
4000 
41  O 

4200 

4800 

44°° 

4500 

4600 

4700 

4800 

4«yx) 

ôooo 

5ioo 

5200 

53oo 

54oo 

55oo 

56oo 

5700 

58oo 

•rM)00 

6000 

6100 

6200 

63oo 

6}no 

6r»oo 

()(>GO 
(»  OO 


28  10.  6 
29.  5.27.29 


h 

2 

5.2: . 

3o , o . 5 ».  1 7 
3»»  .70.17.  ’2° 
3i . i5.45.35 
5: 


3j.  1 

3^.  6.48  23 

3|  3.32  47 

34.21.59.  5 
35. 17.37.13 
36. 13.17.  5 
3;.  8.53.38 
3S.  4.41.47 
3g.  0.26.37 
3«i . 70.  i2.3> 
40.  t5.5g.53 

41.11 .48.41 

42.  7.38.35 

43.  3.39  35 
43.23.7i.35 

14.19.11  3i 
45.|5.  8.30 

46.11  2.53 
47.  6.58.  8 
4S.  3.53.58 
48  22. 5o. t 9 
4g  18.47.  fi. 
5°  14. 4i  14 
5t.  10.41 .38 
53.  6 3g. , 4 
53.  3.36. *6 


696.87 

698.28 
699,63 

7°°.9’> 

703.72 
703,46 
764. <>4 

7°5 ,78 

706.88 

7°7  >9° 
708,93 
7°9,89 

710.80 

711,65 

7'°.46 

7.3,23 

7*3,94 

714.60 
713,20 
7*3,77 

716.28 

716.73 
717,15 

717.60 

717.81 
718,07 

718.28 

718.44 
üfi 
71  S, 61 
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Équinoxe,  d'automne. 
TABLE  I. 


QlimiTil  CO»»TA*rC< 

dtiqiiellri  il  faut  retrancher  Ira  nombre*  donné»  par  la  Table 

II. 

année  bissextile 

septembre 

r * h 

58  7. 

m • 

«■  4 

ircannée  «près  la  bissextile 

. septembre 

58.  8. 

1.  4 

■jr  année  apiôs  la  bissextile 

. septembre 

58.i4- 

«•  4 

3e  année  après  la  bissextile 

. septembre 

58.io 

»•  4 

TABLE  II.  — Argument  : année  de  la  période  julienne. 


pour  i année . 


J II  Ifl  ! 

4. 17. 30.45 
5.  9.5».  8 
6 a. 10.13 
G.  18.18.40 
7.10.48.  o 
8.  3 8.3o 
8. 19.30. i3 
9-ii.53.io 
10.  4. 17.31 
10.10.4353 
t 1 . i3. i 1 .3o 
ri.  5.40.48 
1a.11. 11 .5i 
t3. 14.44.44 
'4  7'9-33 
1 i.al.SO.ii 
|5. 16  35.i4 
■ G 9.16.15 
17.  1.59.31 
17.18.45.  5 
i8.ii.33.  1 
19  4 i3.i4 
19. ni . iG. 18 
30. 14  1 1 -4G 
a.  7.  9.54 
xi.  0.10.44 

ai  17.t4.91 
a3. 10.ao.43 
14  ■ 3 . 3o . S 
a4  au . 4'j  iG 

1:.  i3.r.:  44 


j h ni  a 

15.13.57.44 

16.  7.16.  6 

17.  0.37.35 

17.18.  a.t3 
a8 . 1 1 . 3o . 3 
19.  5.  1 9 
19  ai.35.3i 
3o  i(>.  |3.  i5 
3t.  9.54.10 
3i.  3 38.49 

3a. 11 .16.44 

33. 1 5. 18.  7 
34  9.11.59 
35.  3. 1 t 11 
35.it .13.17 
3G. i5. 18.45 
37.  9.17.48 
38  3 40.3.5 
38.it  5G. 38 
3g  tG. 16.17 

40  to.3g.5i 

41  5.  G. 54 

4t.i3.37.3i 

4a. 1811.46 

43. il. 49. 36 
44-  7 -3i.  1 
45  a.ifi  o 
45. ai.  4-83 
4G.i5.5G38 

47.10.51.14 
48.  5 5 1.1a 
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Solstice  d hiver. 


TABLE  I. 


ANNÎ1 
île  la 

période  jnhrnne- 

QUANT  ITM  CONSTANT!! 

desquelles  il  faut  retrancher  les  nonibic»  donné*  par  la  Table  II. 

4 n + 1 

année  bissextile décembro  56. 14. 55. 3i 

4 « •+■  a 

lrr  année  apres  la  bissextile...  décembro  56  ao.55.3i 

4"  -t-  ^ 

2®  année  après  la  bissextile  . décembre  57.  2 . 55 . 3 1 

4" 

3®  année  après  la  bissextile...  décembre  57.  8.55.3i 

TABLE  II.  — Argument  : année  de  la  période  julienne. 


D. 

0 

pour  1 année. 

mm 

D 

<T 

pour  1 an  né.-. 

700 
800 
qoo 
1*100 
1 100 
1200 
i3oo 
1400 
i5oo 
1G00 
1700 
1800 
1900 
2000 
2100 
2200 
a3oo 
2)00 
2 'lOO 

2G00 
2700 
28  >0 
2900 
3ooo 
3 100 
3 200 
33oo 
3400 
35oo 
3Goo 
3700 

J II  m s 

5.  4.18.  6 
5.21.55-  4 
6.1.5.29.59 
7.  9.  2 53 
8 2 33.47 
8.20.  2.43 
9. 13.29.43 
10.  6.54.80 

11  0.18  5 

1 1 . 17.19.32 

12  io.5g  12 
|3.  4 17  8 
i3.2|  33.23 

•4  «4  4»  0 

15.  8 1.  3 

16.  1.12  3j 
|6.  lS.22.36 
•7-ii.3i.i3 
18  4.38.28 
l8  21 -44  20 

■9- *4-49  -J 

20.  7.52.38 

21.  0.55.  2 
21 . i7.S6.23 
22 .10.56. J4 
23  3.56.10 

23.20.54.45 

24.13. 51.33 
25.  6.49.3.8 
i5.23.J6.  6 
26. iG. J 1 5g 

634 ‘18 
632. g5 
(531,74 
63o,54 
629,36 

628.20 
627,07 
GaS,^ 

fe4.»7 

623.80 
622,76 
621 ,75 
6*0,77 
619,83 
618,91 
618,01 

C|7.'7 
6i6,35 
6.5, 57 

614.81 

61 J , 1 1 

6.3,44 

612.81 

612.21 
61 1 ,66 
6 1 1 , 1 5 
610,68 
610 ,25 
609,88 
609, 53 

3700 

38oo 

3goo 

^OOO 

4<0O 

4^00 

43oo 

4400 

45oo 

4^00 

4700 

4800 

4900 

5ooo 

5ioo 

5ioo 

Sîoo 

r»4oo 

r»5oo 

5Goo 

5700 

58oo 

f>9«40 

Gooo 

6io*> 

G;ioo 

G3oo 

G400 

G5oo 

GGoo 

G 7 00 



j ii  m » 

26.16.4t.Sg 

27.  9A7  i3 

28.  2 . 3i . 22 
28.19.27.  1 

29.  IT.2I  .25 

30.  5.i5.37 
3o.22.  9*.  J3 
3 1 . 1 5 . 3 48 

32.  7.57.56 

33.  0.52.12 

33. 17.46.41 
34.10.41 .28 
35.  3.36.38 
3‘*.2o.3i.i5 
36. 1 3. 28.25 
37.  6.25.12 

37.23.22.41 

38. 16. 20. 58 
3g.  9.20.  6 
4°  2.20.12 
4«. 19.21.20 
41 . 12.23.34 
4*.  5.2-,  0 
42.22.3i.43 
43.i5.37  J6 
41  8.45.1.5 
45  1.54.1.5 
45  19  4.49 
46.12.17.  3 
47.  5 . 3 1 . 3 
47  22.46  .2 

^9,2  4 
(k)8,c)9 
608,79 
608,64 
6o8 , 5i 
608 ,46 
608,45 

608.48 

608. 56 

608.69 

6oS,87 

609,10 

6«.),37 

609.70 
610,07 

610.49 
610,97 
61 1 ,48 
611  ,06 
6ia,GS  J 
6*3,34 

Gi j,oG 

614.33 

G 1! >,G3  | 

GiG,  '|<) 

G 1 7 , \o 

618.34 

619.34 

Gao.^o 
Gm  1 ,49 
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TABLE  III. 


COffYlMIO*  Pt*  «ECORUl* 
fn  lie  lire»  rt  minute* 


• 

Il  ni  « 

Co 

— 

0 . 1.0 

7o 

±= 

II.  » . 10 

80 

= 

O.  MO 

9° 

= 

0.  i.3o 

IOO 

0 I.40 

200 

0 . 3 10 

3oo 

0.  5.  0 

400 

= 

O.  6.40 

f>oo 

= 

0.  8.30 

GOO 

= 

0.10.  0 

700 

— 

ou.  4o 

800 

= 

0 . 1 3 . 30 

goo 

= 

o.i5  0 

IOOO 

0 16  40 

2000 

= 

0.33.30 

3ooo 

= 

O 

à 

0 

4**00 

= 

1 . 6 . jo 

ôono 

= 

1.33. 30 

Gooo 

= 

■ .40.  0 

7000 

1.56.40 

8000 

= 

2 . 1 3 . 20 

gooo 

= 

2.3o.  0 

10000 

= 

2.41»  -4° 

20000 

=± 

5.33  30 

3<x)oo 

= 

S.  30.  O 

40000 

= 

1 1 . G ■ Jo 

5oooo 

= 

1 3. 53.30 

60000 

= 

16.40.  0 

70000 

= 

1g.26.40 
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NOTE  III. 


Éléments  principaux  du  système  solaire. 


Cette  note  contient  les  éléments  principaux  du  système  des  planètes  et  de  lours  satellites. 
Les  nombres  que  nous  donnons  sont  extraits  des  publications  modernes  qui  nous  pnt  paru 
avoir  le  plus  d'autorité. 

Éléments  des  orbites  des  huit  planètes  principales , à midi  du  Ier  janvier  t85o, 
temps  moyen  de  Paris,  rapportés  à l’écliptique  et  à l'équinoxe  moyen  de  cette 
époque  [*). 


*0«« 

des  pUncle*. 

kuiil 

m 

BVtill 

de*  révolution*  mlcrolcs 
en  jour»  moyen». 

T 

en  seconde* 
KugétiiDile» 

dan» 

une  année  julienne. 
n 

lit  toriques 
conclu». 

a 

Mercure 

Vénus 

La  terre 

Mars 

Jupiter 

Saturne 

Uranus 

Neptune 

TTÎ  iTT 
rr/in 

* lit  t»r 

> 

1 • 

1 

TTTT 

*»*§•• 

1 

1 4 400 

fy.ÇfotfHo 
334,700  78G9 
365  ,a56  37^  4 
• 686,9796458 

4 33a, 584  8a  1 2 
10759,219817  4 
3o686,8ao  8396 
60  136,7a 

5 38i  Ottawa 
a 106641,49 
1 395973,38 
689050,98 
109356,719 
45996.,a7 
t5  426,645 
7 872,774 

0,3870987 
0,733  33a  a 
1 ,000  000  0 
1,533691 
5 ,303  798 
9,538  85a 
19, 18a  63g 
3o, 03697 

■o*a 

de*  planète*. 

■ 

LONGlTCrU 

de» 

périhélies. 

cr 

ixciiXAito** 

mr 

l’écliptique. 

? 

LOXCITUDKS 

des 

natuds  ascendants 

e 

LQXCITUDLS 

moyenne» 
nu  icr  janvier  i85o 

1 

Mercure 

o,ao5  6n  9 

0 1 U 

75.  7.  0,0 

7.  O.  8,l6 

0 1 U 

46.33.  3,25 

O ! 1/ 

327  i5. ly ,9 

Vénus 

0,006  833  4 

139.33.56,0 

3.33.30,75 

75.19.  4,t5 

345.33.14,4 

I.a  terre 

0,016  770  46 

1 00 . a 1 . 40 ,0 

0.  0.  0,00 

0.  0.  0,00 

1 00 . 46 . 36 , 1 

Mars 

o,og3  a6i  6 

333.i7.5o,5 

i.5i.  5,o8 

48.aa.44.75 

83.4o.5o,G 

Jupiter 

0,048  a33  8 

1 t .54.53,1 

I . 18.40,31 

98.54.30,45 

1C0.  1.30,3 

Saturne 

0,055995  6 

90.  6 13,0 

3.39.38,14 

1 ta. ai .43,96 

t.'|.5o.4o,6 

Uranus 

0 ,046  677  5 

168  16.45,0 

0.46.29,91 

73.14. .4,35 

28.26  ji ,5 

Neptune.  . . 

0,008  719  5 

47- >4-37.3 

1 46.58,97 

t3o.  6.5i,58 

335.  8.58,5 

(*)  Le»  nombres  sont  extrait»  de»  Annale t de  ïOttfiralure , jciigéo  |«r  M Le  Vcriicr,  t II,  p.  SS  cl  »uir. 
T.  V.  34 
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Eléments  relatifs  ii  la  constitution  géométrique  et  physique  des  huit  planètes 

principales. 


! non* 

das 

pla  »■  te» 

DIMI- 
n AM  K T B as 

en  secondes 

*ctagésiinale» 
à la 

distance 
moyenne 
de  la  terre 
au  soleil. 

aatoiss. 

ray.  1er.  — 1 

VOLVMtl 

val  1er.  r 1 

deos.  1er.  - 1 

a la  surface, 
pes.  1er.  — 1 

dl  ntt 
de  la 
rotation. 

APLATIS- 

Mercure.  . 

o,55o 

0,o43 

2,753 

o,9&4 

j h m 

0.24.  5 

. » (»♦) 

1 sa 

Vénus. . . . 

8,a5(1) 

0,96a 

0,891 

0,993 

o,9^4 

23.21 

» 

La  teiro.  . 

'us 

r> 

c* 

QO 

1 ,000 

1 ,000 

1 ,000 

1 ,000 

□3,56 

S 1 A 

Mars 

4.43î(4> 

o,5iS 

0,  i36 

o.97‘ 

o,3oo 

3 J. 37 

J.  ('*) 

sa 

Jupiter.  . . 

99.7°4(,> 

11 ,G6« 

1 585,56o 

0,213 

3,486 

9 55 

, («) 

Saturne.  . . 

81  , ioÇO 

9.47' 

84 j ,655 

0,119 

1,127 

10. 3o 

_J_  (H) 

1 a. S 

Urantis . . . 

3g,2(,) 

4.%7 

0Î*,9'1 

o,i5i 

0,706 

W 

U | 

Neptune.  . 

38,30 

4,46m 

88.7G1 

0,278 

' .3Î9 

U 

a 

Soleil 

gfu  .Su**’ 

1 11 ,3a  1 

'4 '7  <>44.7;o 

o,a5i 

28,i38 

□5. 12.  0 

w 

(•)  Préface  «les  Tables  de  Mercure , par  l.mmnAU,  pag.  38. 

(s)  Astronomie  à c Diumhi,  tome  III  , pan.  fho. 

(S)  Résolut  déduit  par  M.  Enrlc  de  la  disensaion  du  |M»Mgc  de  Venus  sur  le  soleil  en  >761). 

(4)  A ttronomû  de  Lirraovr,  vol.  II,  pag.  38^. 

(5)  Memoirt  of  the  Astionomical  Society,  vol  III  , pag.  3oi. 

(G)  Aslronomiirhe  Nachrichten , n®  i8*>.  - 

(7)  fl.  II i je o . Sol.  *ysUm.,  pag.  »?o. 

(H)  /An/.,  pag.  i38. 

({))  Résultat  de  doute  années  d’observations  laite»  à l'observatoire  royal  de  Giernvwicb,  de  »836  a 

(10)  R.  (lino,  Sotar.  System  , pag.  if). 

(11)  Voye*  Astionuinie  physitjue  , tome  III  , png  731. 

(•3)  R.  IIihp,  SoLtr.  ty/tem.,  pag  78. 

(13)  Ibid  , pag. 94. 

(14)  Ibid  , pag.  iu3. 


Les  demi -tfia  m vires,  admis  pour  les  planètes  anciennes»  sont  ceux  qui  ont  i le  adoptés  par 
le  ISatnical  Almanach 

Les  calculs  ont  vit*  effectués  par 'les  formules  de  lu  pag  3o8  avec  les  valeurs  des  masses 
admises  eu  dernier  lieu.  « 
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Eléments  îles  orbites  des  planètes  ultra-zodiacales  (*). 


ntmt  ne»  rumTii 

n tracts 

Mort  ns 

or-lmal 

. et  numéro»  cLordre 

moavrmcnU. 

île  1a  découverte. 

T 

a 

a 

9 

1 

8.  Flore 

1193,281 

435  846,2 

2,201  727 

0,1 56  7974 

2 

4o.  Harmonie. . . . 

I3&6.88  » 

455  4>8, 1 

3.367  tia 

0 ,o46  0846 

3 

liL  Melpomènc.  . 

1220 ,53i 

464  061 ,4 

2 .2'  i5  7.53 

0,217  '871 

4 

ia.  Victoria 

i3o3,2r'4 

476oi5,2 

2.33.3  uu3 

0,218  1980 

5 

27.  Eutcrpe 

■3i 3 ,73  * 

479840,2 

2,347507 

0,17.4  5555 

G 

4-  Vesta 

1324,767 

483  871.1 

2 . 36o  63o 

0,0110  1787 

7 

3o.  Urania 

>328,945 

485  3.17 . > 

2,365  J91 

0,1263971 

8 

2_-  Iri* 

1 345,Goo 

49'  j8o,a 

a,385  3io 

o,a3a  35 1 5 

!) 

9.  Métis 

1 346,9/,° 

4gi  969,6 

2,386  897 

0,122  8221 

IO 

34*  Phocca  . . . . 

1 35°, 281 

493  '90.' 

2 ,3flO  8.'|3 

0,246  4024 

1 1 

2ü±  Mnssnlia. . . . . 

1365,869 

498  883,4 

2,40920s 

0,14  ! C802 

J? 

4a  Isis 

1 368, 668 

5oo  906,0 

2-4<3  493 

0,2126623 

■ 3 

(L  Hcbé. ....... 

1 379,635 

5e3  gi  1 ,6 

2,425  .168 

0,002  oorn 

•4 

2_L  Lutetia 

i387,i4a 

5ü6  653 ,6 

2.434  iis 

0,162  4353 

i5 

iq.  Forluna 

1397,192 

5iu  3a4,3 

2,145902 

0,155  5438 

iG 

ll.  Parlhénope. 

i4o2,i  6 

5l2  1 19,2 

a, 45t  033 

0 ,0Q9  6266 

*7 

17.  Thélis 

i4ao,i3o 

5jl8  702,5 

2,472  5g8 

0,126  773a 

tâ 

37.  Fides 

1459,037 

■490.540 

532  943,3 

a,5i7  555 

o,o58  0219 

■9 

29.  Ampliitriie. . 

5444'9,G 

a,553665 

0,074  55ii 

20 

|3.  Egéric 

1510,89! 

55 1 851,5 

2,576860 

0,089  1127 

01 

5.  Ablréfl 

i5i 1 ,369 

5~ia  077,4 

2,577  4oo 

o,iS8  7517 

22 

3a.  Pomone 

1516.280 

553  821 ,2 

2.582  08 J 

0,082  02.35 

2 3 

■ 4*  Ircno 

i5i8,2S’7 

554  554 ,2 

2 ■ 385  260 

0. 16S  7l3o 

a3.  Thalie 

t55j,2o9 

567  674,7 

2,625  878 

o,a35  <)773 

2~) 

|5.  Etinomia.  . . 

■575,495 

575  81.4,  t 

a,65ogi8 

0,1 81)  3392 

26 

26.  Proserpine.  .. 

i58o,5i 1 

577  281,6 

2 ,655  420 

0,087  liaa 

^7 

3.  Junon ....... 

i5g2,3o4 

58 1 589,0 

2 ,668  61 3 

0,256  5382 

28 

34.  Circé 

1606,576 

586  80 1 ,g 

2,684  534 

0. 1 1 1 o7o5 

•10 

38.  Léda 

i65G,7o5 

6o5  ti t .5 

2.740091 

o,i5G  iGoi 

3o 

36.  Atnlantc. . . . 

iG65,6oo 

608  36o,3 

3.-49  890 

0,798  i7>5 

3i 

1 . Cirés 

1680,752 

fi<3  894,7 

2,766  54  • 

0,079  5*55 

3a 

3q.  Lælitia 

1682,167 

614  4 1 1 ,4 

2,768  oo5 

0, 1 16  353° 

33 

2.  Pollas  

■683.523 

61.4906,8 

2,769  58a 

0,239  1191 

34 

28.  Bellonc 

1688.546 

6>f>74'  .4 

2,775  089 

0, 1 54  6816 

35 

33.  Polymnie.  . . . 

■77'.737 

647  126,9 

2,865  Soi 

o,33i>8o58 

36 

35.  Leucothéc  .. 

1800, 434 

657  Co8,5 

2,896  303 

0,198  38a5 

^7 

22.  Calliope 

1812,817 

662  i3i ,4 

2,909628 

0,1  o3  65g5 

38 

iC.  Psyché 

■825,202 

666655.0 

2 ,912  866 

0, i3j  63  36 

3g 

25.  Thémis 

ao33 ,839 

742859,7 

3,i4t  564 

0 , L22  6585 

4o 

10.  Hygie 

2o43,386 

746  346,7 

3,  i5i  383 

0.100  g 1 5g 

4* 

3i.  Euphrosine  . 

2048,029 

748  o4a,6 

3,i56  ifia 

0,2160126 

4a 

4t.  Daphné 

M 

» 

» 

(*)  f^e»  nombre?  sont  retrait»  «le  V .4 nniMirr  du  Bureau  ‘Ut  Longiludet  pour  tS?1*.  Non»  avons  seulement  Irart*- 
lurmc  le»  mourraient*  moyen»  diurne»  en  moyens  mouvement»  annuel». 
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■ tue 

ordi- 

nal. 

won»  pu  rLAnfcTU 
«le  1«  découverte. 

LOACUtPU 

de» 

pcriliélie». 

CT 

INCLINAISONS 

•or 

l’ écliptique. 

f 

lOICITOOKS 

des  noeud» 
ascendant». 

0 

LOSCITCPU 

moyenne* 
de  l'époque. 

l 

1 

8.  Flore 

® J Jf 

5.53.  3 

0 ' e," 

iio.2o.53 

0 f fi 

174.46.  5 

1 

3 

4o.  Harmonie... 
«8.  Melporoène  . 

4.15.48 

IO.  Q.  2 

93.32.  2 
i5o.  o.56 

233. I2.4l 

35i.42.22 

4 

12.  Victoria.  . . . 

3oi .55. 18 

8.a3.  7 

235.29.31 

7.42.  5 

5 

27.  Eulerpe 

88.  2. |3 

1.35.30 

93.42.  4 

74-53.  3 

6 

4-  Veala 

25o . 46  29 

7.  8.16 

1 o3 . 22 . 5 

84. 44. 29 

7 

3o.  Urania 

30.48.47 

2.  5.56 

3o8. 1 1 . 6 

26.28.46 

8 

7.  Iria 

41  20.22 

5.28.16 

359.44.  5 

85-45.  6 

9 

9.  Métis 

71.33.»! 

5.35.55 

68.38.58 

□55.  i3.26 

IO 

a4-  Phocca 

3o2.35.3i 

31 .42.30 

214.  6.  7 

25g.43.25 

1 1 

20.  Massai  ia.  . . . 

98. 16. 3o 

0.41.10 

206.36.3.4 

54.46  39 

12 

42.  lui» 

3i8.  6.53 

8.34.45 

84.27.30 

375.38.55 

i3 

6.  flébé 

i5. i5.2G 

14. 46. 32 

i38.3i.S5 

47. 26.23 

«4 

21.  Lutétia 

326.j2.46 

3.  5.23 

80.29.  6 

5o.35.54 

iS 

19.  Fortuna 

3r. 16. i3 

1.33. 18 

311.  0.  9 

155.  4-3i 

16 

il.  Porlbenope. . 

3i6.  3.  7 

4.37.  1 

135.  1.  1 

37-2/  9 

•7 

17.  Thétis 

2.59.22.44 

5.35.28 

125.25.55 

2i4.3o.4o 

18 

37.  F ides 

66.52.  7 

3.3i.3G 

7.55.51 

i4-3i. 17 

•9 

23.  Ampliiirite. . 

56.52.3i 

6.  7.41 

356  23.55 

180.43.33 

20 

|3.  Egéric 

119.45.  7 

1G.32.14 

43.17.34 

144-56  37 

21 

5.  Aatrce 

■35.42  32 

5. 19.33 

141.27.48 

197.37.33 

22 

31.  Pomonc 

196.  9-  0 

5.39  14 

220.48.26 

56.  8.78 

23 

i.J.  Irène 

178.51 .11 

9.  6.44 

86.49.  1 

1 .5o 

24 

al.  Thalle 

123. II. 57 

10.  i3.  r>g 

67.55.  4 

89.  5.29 

2.3 

■ 5.  Eunomia.... 

27 . 1 3 . 24 

11 .43.5o 

293.53.19 

47  43-44 

26 

16.  Proaerpine.  . 

236.20.38 

3.35.47 

45.54.4i 

227.30.  4 

27 

3.  Junon 

54.  9.41 

i3.  3.21 

170.S7.46 

343.  o.35 

23 

34-  CJircé 

147.53.32 

5.36.55 

184.49.14 

•93- 

1.39 

39 

.38.  Lé«la 

9;).  43.  6 

6.5g. 18 

296.28.40 

1 12. 3o- 10 

3o 

36.  Atalanto.  . . . 

42.23.48 

18.42.  9 

35;,  9.39 

36.21 .3i 

3r 

1.  Cérès 

149  25.39 

10. 36. 28 

80.48.35 

146.44.31 

3i 

3g.  Lalitia 

0 39.57 

10.28.10 

i57.23.53 

166.  6.  9 

33 

2.  l’allas. 

122.  5.27 

34.42.4, 

173.38.28 

119.18.  3 

3| 

28.  Bcllono 

122. 18.20 

9.22.33 

144.43.58 

i5g.  a.  5 

35 

'Si.  Polymnie.  . . 

34o.53.55 

1.56.56 

9.16.  5 

23.14  23 

36 

35.  -Leucolhre. . . 

i85  38.48 

8 23.  4 

359.44.20 

187.28.14 

37 

22.  Calliopc.  . . . 

58. 12.3g 

13.44.52 

66.36.56 

77.  0.10 

38 

16.  Psyché 

11.37.23 

3.  4.  9 

i5o.2q  48 

5i.3a.36 

39 

25.  Thémis 

134.20. I9 

0.49  26 

35.49.29 

171.46.  1 

4o 

10.  Hygic.  

228.  2.29 

3.47.11 

287.38.27 

356. 45.3i 

4< 

3i.  Kuphrosinc. . 

<j3  5i  7 

26  35.12 

3i.25.33 

53. 5o.  10 

4,J 

41.  Daphné. 

» 

N 

» 

kroçOEi  a moi 
temps  OOJtB 
de  Pari*. 


i85i.  *4  Mars 
[856.  i Juillet. 

1853.  i Jauv. 

1 85 1 . I Jane. 
l85$.  I Jan». 
1856.  17  Déc. 

1855.  I Jane. 

i85ï.  8 Juin. 

■ 852.  4 J,lln- 

■853.  12  Juin. 
i85C.  4 No». 

1856.  3o  Juin. 
i85a.  iJ  Juillet- 
1826.  u3  Kor. 

1852.  23  Sept. 

■ 855-  io  Nu». 
i856.  ai  Avril. 

1855.  i5  Ocl. 

1854.  1 Mar». 

1856.  19  Fc»r 
i85i.  29  Arril. 
i85i.  1 Jan». 
i85i.  11  Mai. 
|853.  1 Jan» 
i85a.  i3  Oct. 

1 853.  11  Juin. 

1856.  7 Aolt. 

1855.  9 Avril . 
[806.  1 Jan». 
[856.  1 Jan». 

1857.  i5  Fé»r 

1856.  t A»ril. 

1857.  22  Jan». 

1 854.  I Mar». 

1855.  i Jan». 

i805.  1 A»ril. 
i853.  1 Jan». 

i855.  26  No». 
i853.  4 Mai. 
i85i.  28  Sept- 
i855.  1 Jan». 


' -A**, 
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Eléments  des  orbites  îles  satellites  de  Jupiter,  de  Saturne,  d’Uraaus 
et  de  Neptune  (*). 


«ISO  UlDISil 

et  nom» 
«lis  satellite». 

«ISS», 

relie 

de  1e  plant  te 
étant  I . 

watts 

des  révolutions 
sidérales. 

dut.  «oriaats, 
le  demi-diamètre 
de  la  planète 
étant  1. 

IICUttlMSI 

sur 

Pédiptiquti. 

CfIâM  tTt  SS 

apparents. 

i°.  Satellites  o 

e Jupiter. 

j h m s 

I 

0,000  017  3a8 

1.18.27.33,51 

6,o4853 

4.22.51 

i,ot5 

2 

o,ooo  oa3  235 

3. 13.14. 36,3g 

9,62347 

4-5i  .'40 

°.9'» 

3 

0,000088497 

7.  3 4a.33.36 

i5,35o2j 

4-4°  7 

i,48S 

4 

otooo  04a  059 

16. 16. 3i .49,70 

26,99835 

5.  1.47 

1,373 

2°.  Satellites  de  Saturne. 

1.  Mimas. 

n 

22.36. 17,71 

3,3607 

28. 10.37 

0,23 

3.  Enccladus. 

» 

1 . 8 53.  6,70 

4,3i?5 

lü. 

» 

3.  Téihjrs. 

n 

1 .ai . 18. 25, go 

5,3396 

id. 

0,  i3 

4.  Dionc. 

> » 

2. 17.44.51 ,20 

6,839s 

id. 

o,i3 

5.  Hhéa 

» 

4- 12.25. Il , lo 

9,5528 

id. 

0,32 

6.  Tilan. 

» 

■5.22.41.24 ,86 

22,1450 

|ld. 

0,75 

7.  Hypérion. 

» 

21 . 4 20.  0,0 

>8 

» 

» 

U.  Jajtetns. 

» 

79.  7.54.40,80 

6,4,3590 

18 

0.47 

3°.  Satellites 

d'Urarus. 

I 

» 

2. 12.28.48,0 

7.44 

78.53... 

» 

3 

» 

4.  3.27.31,6 

10,37 

Id. 

» 

3 

» 

5.1 1 .25.55,2 

■ 3,ii 

Id. 

n 

4 

u 

8 16.56.24,9 

17,01 

Id. 

» 

5 

u 

io.‘j3.  2. 47,0 

19,85 

Id. 

» 

(i 

n 

i3.it.  6.55,2 

23,75 

Id. 

n 

7 

» 

38.  1.48.  0,0 

45,5i 

Id. 

1 » 

8 

» 

107. 16.39.56,0 

9'.°i 

Id. 

u 

4°.  Satellite  de 

Neptune. 

' 

n 

5.20.50.45,0 

12,  ... 

3o 

a 

(•)  I es  nombre»  sont  partiellement  entrait*  de*  ouvrages  suivants:  Oullines  of  Asttvnoiny,  b j tir  J.-F.-W. 
IIusciil;  the  Solar  •yilem,  bj  J. -K.  IJind  ; Annuaire  du  Bureau  tUs  Longitudes  pour  1857. 
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LIBRAIRIE  DE  MALLET-BACHELIER, 

J 7 

Quai  des  Augustins,  55. 


BIOT  et  ARAGO , membre*  de  l’Académie  des  Sciences  et  du  Bureau 
de»  Lonçilmlcs  de  France.  — Recueil  d’Observations  géodétique» , 
astronomique»  et  physiques,  exécutées  pnr  ordre  du  Bureau  des  Lon- 
gitude* de  Franco,  en  Espagne,  en  France,  en  Angleterre  cl  en  Ecosse, 
pour  déterminer  la  variation  de  la  pesanteur  et  des  degrés  terrestres,  sur 
le  prolongement  du  méridien  de  Paris,  faisant  suite  au  troisième  volume 
de  la  Base  du  Système  métrique  In-4°,  nveefig.;  i8at 2i  fr. 

Il  y a des  exemplaires  avec  le  titre  de  Base  du  Système  métrique, 
lomcIV.  • 


BIOT,  membre  de  l'Institut.  — Instructions  pratiques  sur  l’observation 
.et  la  mesure  des  propriétés  optiques  appelées  rotatoires , avec  l'ex- 
posé succinct  de  leur  application  h la  Chimie  médicale,  scientifique  et 
industrielle.  ln*4°,  avec  figures  dans  le  texte;  i8'j5 i fr. 

Traité  élémentaire  d'Astronomie  physique.  3e  édition,  entièrement  re- 
fondue et  considérablement  augmentée  ; 5 volumes  in-8°,  avec  94  plan- 
ches; 1817 G5  fr. 

Tables  barométriques  portatives,  donnant  les  différences  de  niveau  par 
une  simple  soustraction.  ln-8° 1 fr.  5o  c. 

Recherches  expérimentales  et  mathématiques  sur  les  Mouvements 
des  molécules  de  la  lumière  autour  de  leur  centre  de  gravité.  In*4°; 
1814 ri5  fr. 

Traité  complet  de  Physique.  4 8r*  v<>l.  in-8°>  1816 5o  fr. 

Précis  du  Traité  complet  de  Physique.  1 vol.  in-8u. JO  fr. 

Recherches  sur  l’Intrégation  des  équations  différentielles  partielles 

et  sur  les  Vibrations  des  surfaces.  (Extrait  des  Mémoires  de  l’ Institut.) 

I0-40 4 t*r 

Recherches  sur  les  Réfractions  extraordinaires  qui  ont  lieu  près  de 

l'horizon.  ln-4°;  1810 l5  fr. 

lettres  sur  l’Approvisionnement  de  Paris  et  sur  le  Commerce  des 
Grains.  Brochure in-8°  ; i835 3 fr. 

Mémoire  sur  le  développement  de  la  vapeur  aqueuse,  etc.  ln-8°.  3 fr 

Mémoire  sur  la  Mesure  théorique  et  expérimentale  de  la  Réfraction 
terrestre;  avec  son  application  à la  détermination  exacte  des  différences 
de  niveau , etc.  I11-80,  avec  pl.  ; 184a 5 fr. 
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Addition  au  Mémoire  tur  les  Réfraction»  terrestres , insère  dans  la 
Connaissance  des  Temps  do  i8j2.  ln-8° t fr. 

Mémoire  sur  la  vraie  Constitution  de  l’atmosphère  terrestre , déduite 
de  l’expérience,  etc.  ln-8°,  a*ecpl.;  1841 5 fr. 


Commerciura  epistolicum  J.  Collins  et  Aliorum  de  Analysi  pro- 
mota , etc.,  ou  Correspondance  de  J.  Collins  cl  d'autres  Savants  célèbres 
du  xvii*  siècle,  relative  h l’Analyse  supérieure:  réimprimée  sur  l'édition 
originale  de  i;n  avec  l'indication  des  variantes  de  l’édition  de  17 il, 
complétée  par  une  collection  de  pièces  justificatives  et  de  documents , et 
publiée  par  M.  J. -B.  Biol,  membre  de  l'Institut , et  M.  F.  Le/01 1 , ingé- 
nieur en  chef  des  Ponts  et  Chaussées,  membre  correspondant  de  l'Acadé- 
mie des  Sciences  de  Naples.  ln-4°,  avec  figures  intercalées  dans  le  texte  ; 
1 856  iS  fr. 


BIOT  ( É.),  membre  de  la  Société  d'Encouragcmcnt.  — Traité  sur  l’Éco- 
nomie des  Machines  et  des  Manufactures,  olfrant  l’exposition  géné- 
rale des  principes  qui  règlent  l’application  des  machines  aux  opérations 
des  arts  et  de  l'industrie  manufacturière,  avec  des  exemples  tirés  de 
toutes  les  classes  de  fabriques  anglaises  ; parCè.  Ilabbagr,  membre  de  la 
Société  royale  de  Londres,  professeur  à l'Université  de  Cambridge  ; tra- 
duit de  l’anglais.  ln-8° 6 fr. 


PARIS.  - IMPRIMERIE  DE  MALLET-BACHELIER, 
rue  du  Jardinet,  12. 
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PI.  VII. 
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